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Introduction
Cette thèse s’inscrit dans le contexte de l’étude de l’astrophysique et de la cosmologie mo-
derne avec le satellite Planck. Ce dernier, lancé en mai 2009, marque déjà une étape importante
dans le développement de la cosmologie de précision. L’astrophysique et la cosmologie sont des
branches de la physique particulières. En effet, elles s’intéressent à des objets que l’on peut dif-
ficilement étudier en laboratoire de manière pleinement contrôlée. Notre laboratoire d’étude est
donc l’Univers lui même, ce qui donne à cette branche de la science un statut complexe vis à
vis de la reproductibilité des phénomènes en jeu, nous sommes tributaires ici de la finitude de
l’Univers observable, et donc de la finitude des observations potentielles.
Dans cette thèse nous nous proposons d’étudier les amas de galaxies, qui sont les plus grandes
structures liées gravitationnellement. Cette étude se fera via l’effet Sunyaev-Zel’dovich thermique
(tSZ), qui consiste en l’interaction des électrons chauds présent dans ces mêmes amas de galaxies
avec le Fond Diffus Cosmologique (CMB pour Cosmic Microwave Background), auquel est sen-
sible l’expérience Planck.
Dans une première partie nous présenterons le modèle standard de la cosmologie ainsi que
l’état d’avancement des contraintes placées sur les paramètres de ce modèle. Nous présenterons
ensuite brièvement les processus de formation des structures, décrirons la physique des amas de
galaxies et présenterons en détails l’effet tSZ, ainsi qu’un bref récapitulatif des expériences sen-
sibles à l’effet tSZ ayant déjà prises des mesures. Enfin, nous discuterons les perspectives offertes
par l’étude des amas de galaxies avec l’effet tSZ.
Dans une seconde partie nous présenterons le satellite Planck et tout particulièrement l’ins-
trument HFI, autour duquel repose le travail présenté dans cette thèse. Nous nous focaliserons
sur l’étude du bruit présent dans les données ordonnées en temps du satellite Planck. Nous
nous sommes également intéressé à un effet systématique entraînant le mélange des paramètres
de Stokes lors de la construction des cartes. Cependant cette effet faisant intervenir les cartes en
polarisation issues du satellite Planck, ce travail ne sera pas discuté dans cette thèse, il fera l’ob-
jet d’une description plus détaillé dans de future publication au sein de la collaboration Planck.
Dans une troisième partie nous présenterons une procédure visant à extraire une émission
astrophysique donnée à partir d’observations multicanal d’une mixture de plusieurs composantes
ayant des comportements spectraux différents. Nous verrons comment ce type de méthode peut
être améliorée et appliquée à divers sources astrophysiques, et tout particulièrement à l’extrac-
tion de l’effet tSZ. Cette méthode a également été utilisée pour extraire l’émission moléculaire
du CO présente dans les cartes Planck, ce qui fera l’objet d’une publication dans le cadre de
la collaboration Planck, cependant ce travail ne sera présenté dans cette thèse.
Dans une dernière partie nous proposerons une description de quelques résultats physiques
obtenus avec le satellite Planck, en particulier, la construction et la validation du catalogue
d’amas de galaxies (Early-SZ), l’étude du profil de pression des amas de galaxies, ainsi qu’une
analyse dédiée de certains systèmes binaires d’amas de galaxies.
Au cours de ma thèse j’ai également participé à l’analyse physique des cartes de CO (qui
fera l’objet d’une publication dans le cadre de la collaboration Planck) ainsi qu’à l’étude
de plusieurs amas de galaxies via effet tSZ, tel que l’amas de COMA [Planck Collaboration
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et al. 2012b], PLCK-214 [Planck Collaboration et al. 2012d] et PLCK-266 [Planck Collaboration
et al. 2011o]. J’ai également pris part à la sélection des candidats amas de galaxies qui ont été
observés avec le satellite XMM-NEWTON [Planck Collaboration et al. 2011r,Planck Collabora-
tion et al. 2011p,Planck Collaboration et al. 2012f]. J’ai également participé à la comparaison
entre les données de Planck et de l’expérience AMI, par la construction de cartes du paramètre
de Compton pour les 11 amas concernés [Planck et al. 2012]. J’ai également participé à l’extrac-
tion et à l’analyse du spectre de puissance de l’effet tSZ en autocorrélation et en corrélations
croisées avec d’autres observables en optique et en X. Ces travaux feront eux aussi l’objet de
futures publications dans le cadre de la collaboration Planck. Ces derniers travaux ne seront
pas présentés dans cette thèse.
Cette thèse propose ainsi une vision de quelques unes des étapes clefs permettant d’aller
des données brutes jusqu’aux résultats physiques dans le cadre de l’expérience Planck et tout
particulièrement de l’étude des amas de galaxies via l’effet tSZ.
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La cosmologie moderne : un Univers en
évolution
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Le modèle du Big-Bang, développé par Friedmann [Friedmann 1922,Friedmann 1924], puis par
Gamow [Gamow 1940], s’inscrit dans le cadre de la Relativité Générale d’Einstein [Einstein 1916].
Cette approche permet l’étude de la dynamique de l’Univers dans son ensemble. Dans ce modèle,
l’Univers s’étend à partir d’un état primordial extrêmement dense et chaud, ce qui lui confère un
âge fini. Ce modèle servit de base aux différents modèles cosmologiques qui furent développés au
cours de la seconde moitié du 20ième siècle. Il s’appuie, de nos jours, sur 4 piliers observationnels :
– L’expansion de l’Univers, mise en évidence par Hubble [Hubble 1929]
– La nucléosynthèse primordiale [Gamow 1946]
– Le Fond Diffus Cosmologique (CMB pour Cosmic Microwave Background) [Penzias &
Wilson 1966]
– La distribution de matière dans l’Univers [Abazajian et al. 2005,Percival et al. 2001]
Ce modèle à lui seul ne saurait rendre compte de toutes les observations. Il est donc nécessaire
d’ajouter une période dite d’inflation [Guth 1981] dans les tous premiers instants de l’Univers.
Dans ce chapitre, nous détaillerons le modèle standard de la cosmologie.
1.1 Le modèle du Big-Bang
Le modèle du Big-Bang est une description théorique de l’Univers dans son ensemble. Il utilise
pour base le formalisme de la Relativité Générale, il suppose que l’Univers est en expansion et
a connu par le passé une époque où il se trouvait dans une phase chaude et dense. Pour que
cette description soit valide certaines conditions doivent être satisfaites, en particulier le principe
cosmologique.
En effet l’Univers est en expansion, si nous remontons le temps, il a connu une période très
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dense et très chaude au cours de laquelle toutes les interactions fondamentales (gravitationnelle,
électromagnétique (EM), nucléaire faible et forte) entrent en jeu et influencent la dynamique
de l’Univers. Du fait de l’expansion, les interactions à courte portée perdent de leurs influences
et laissent la place à la gravitation et à l’électromagnétisme. Cependant l’Univers possède une
charge électrique globalement neutre, ainsi l’interaction électromagnétique n’a que peu d’impact
aux grandes échelles, c’est donc la force gravitationnelle qui gouverne l’évolution de l’Univers.
Ainsi c’est le formalisme de la Relativité Générale [Einstein 1916] qui est le plus à même de
décrire l’évolution de l’Univers. Cette théorie est à ce jour la base du modèle standard de la
cosmologie.
1.1.1 Le principe cosmologique
Ce principe postule que l’Univers est un système homogène et isotrope (invariant par transla-
tion et rotation) aux grandes échelles. Cela revient à supposer que les caractéristiques décrivant
le contenu, la géométrie et la dynamique de l’Univers sont les mêmes en chaque point de l’es-
pace. La constance de la température du CMB (à mieux que 10−4K) [Mather et al. 1990] sur
l’ensemble de la voûte céleste en est une preuve expérimentale forte.
Partant de ce principe il devient possible de décrire l’Univers dans son ensemble.
1.1.2 Équations d’Einstein
La théorie de la relativité restreinte postule que l’espace et le temps sont définis par une
géométrie commune à quatre dimensions. Cette géométrie est décrite par un tenseur symétrique
appelé tenseur métrique, généralement noté gµ⌫ dans un système de coordonnées xµ. L’intervalle
d’espace-temps entre deux points de l’Univers y est défini par
ds2 = gµ⌫dx
µdx⌫ . (1.1)
Le tenseur métrique définit la géométrie et, étant symétrique, il possède dix composantes in-
dépendantes. Les lois de la physique étant supposées invariantes par changement de référentiel,
six équations décrivant la dynamique de l’Univers peuvent être formulées. Pour fixer les quatre
derniers degrés de liberté il faut choisir une gauge de référence.
Les équations d’Einstein permettent de relier l’information géométrique de l’Univers (tenseur
Gµ⌫ [Einstein 1916]) avec son contenu énergétique (tenseur Tµ⌫), ce qui s’écrit
Gµ⌫ = 8⇡GTµ⌫ , (1.2)
le facteur 8⇡G assurant de retrouver la limite newtonienne dans la limite en champ faible. En défi-
nissant une dérivée covarianteDµ associée à la métrique, le tenseur d’Einstein satisfaitDµG
µ
⌫ = 0,
ainsi le tenseur énergie-impulsion satisfait aussi DµT
µ
⌫ = 0. Ceci implique la conservation du ten-
seur énergie impulsion. Le tenseur le plus simple respectant cette loi de conservation est en fait
le tenseur métrique. On peut alors choisir d’ajouter un terme supplémentaire dans les équations
d’Einstein, dépendant linéairement du tenseur métrique via une constante dite cosmologique, Λ
Gµ⌫ + Λgµ⌫ = 8⇡GTµ⌫ . (1.3)
La constante cosmologique fut introduite par Einstein dans l’optique de trouver une solution
stationnaire pour la dynamique de l’Univers. Il abandonna cette approche suite à la découverte
de l’expansion par Hubble [Hubble 1929]. Elle fut finalement réintroduite au cours des années 90
suite à la découverte de l’accélération de l’expansion de l’Univers, grâce à l’étude des supernovae
de type Ia [Riess et al. 1998,Perlmutter et al. 1999].
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1.1.3 Métrique de l’espace temps
Afin de pouvoir utiliser le formalisme décrit précédemment, il faut déterminer l’écriture du
tenseur métrique. Pour ce faire on peut utiliser les symétries induites par le principe cosmologique
et l’expansion de l’Univers. On obtient ainsi la métrique de Friedmann-Lemaître-Robertson-
Walker [Lemaître 1927,Friedmann 1922] en coordonnées sphériques :
ds2 = gµ⌫dx
µdx⌫ = dt2 − a(t)2
✓
dr2
1− r2 + r
2d✓2 + r2sin2✓dφ2
◆
(1.4)
avec r une coordonnée de distance sans dimension, a(t) le facteur d’échelle décrivant l’expansion
de l’Univers et  vaut respectivement -1, 0 ou 1 en fonction de la courbure de l’Univers, négative
(surface hyperbolique), nulle (surface plane) ou positive (surface elliptique). De même les symé-
tries induites par l’homogénéité et l’isotropie de l’Univers imposent un tenseur énergie impulsion
diagonal dépendant uniquement de la densité ⇢(t) et de la pression p(t),
Tµ⌫ = diag(−⇢(t), p(t), p(t), p(t)), (1.5)
où la pression et la densité sont celles d’un fluide contenant l’ensemble des composants de l’Uni-
vers, essentiellement la matière baryonique, la matière noire froide (CDM cold dark matter), les
photons, les neutrinos et l’énergie noire (Λ). Ces différentes contributions ainsi que les contraintes
existantes sur leurs valeurs seront discutées à la fin de ce chapitre d’introduction.
1.1.4 La dynamique de l’Univers
A partir des équations d’Einstein et de la métrique précédemment définie nous obtenons
les équations de Friedmann-Lemaitre [Friedmann 1922, Friedmann 1924], régissant la variation
temporelle du facteur d’échelle, et ainsi la dynamique de l’Univers.
H2(z) =
✓
a˙
a
◆2
=
8⇡G
3
⇢+
Λ
3
− 
a2
a¨
a
= −4⇡G
3
(⇢+ 3p) +
Λ
3
(1.6)
On peut définir le décalage vers le rouge qui est relié au facteur d’échelle par la relation 1+z = aa0
avec a0 la valeur du facteur d’échelle aujourd’hui. H(z) est le paramètre de Hubble. La constante
de Hubble H0 est la valeur actuelle (z = 0) de H.
On peut dès lors déduire la relation de continuité pour le fluide primordial :
⇢˙+ 3H(⇢+ p) = 0. (1.7)
Les grandeurs p et ⇢ sont liées entre elles par l’équation d’état suivante
p = w⇢. (1.8)
On choisit maintenant de définir la densité critique ⇢c = 3H2/8⇡G qui se définit comme la
densité totale d’un Univers plat sans constante cosmologique. Ainsi, on définit les paramètres
cosmologiques de densité d’énergie par
Ωi =
⇢i
⇢c
. (1.9)
En fonction de ces nouvelles quantités l’équation de Friedmann-Lemaitre peut se réécrire
Ωm +Ωr +ΩΛ − Ω = 1. (1.10)
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Cette équation relie la courbure Ω aux densités de matière Ωm (matière baryonique et matière
sombre froide), de rayonnement Ωr et d’énergie sombre ΩΛ.
Grâce aux équations de Friedmann-Lemaitre il est également possible de déterminer l’évolution
de la densité d’énergie du fluide en fonction de son paramètre d’état w
⇢ / a(t)−3(1+w). (1.11)
En injectant cette expression dans les équations de Friedmann-Lemaitre il devient possible d’ex-
primer le facteur d’échelle en fonction du temps, dans le cas où w < −1, sous la forme
a(t) / t 23(1+w) . (1.12)
Ainsi nous voyons que naturellement la relativité générale autorise des solutions en expansion
pour l’évolution de l’Univers, ce qui est en accord avec les observations [Hubble 1929].
Le paramètre d’état vaut 0 pour la matière, 1/3 pour le rayonnement, −1/3 pour la courbure
et −1 pour un constante cosmologique. On constate donc que ces fluides ne se diluent pas de
la même façon au cours de l’expansion. Ainsi le rayonnement se dilue plus vite (en a−4) que la
matière (en a−3), la densité associée à la constante cosmologique reste constante. L’Univers a
donc connu une première phase où il était dominé par la rayonnement. Les densités de matière
et de rayonnement étaient équivalentes à un décalage vers le rouge de zeq = 3209
+85
−89 [Komatsu
et al. 2011]. Ensuite c’est la matière qui a été la contribution dominante à la densité d’énergie
dans l’Univers. Les observations actuelles montrent que de nos jours c’est l’énergie noire qui
domine [Reiss et al. 1998,Perlmutter et al. 1999] du fait de sa densité d’énergie constante malgré
l’expansion.
1.1.5 Distance en Cosmologie
Du fait que l’Univers soit en expansion, il apparait plusieurs définitions possibles pour la
notion de distance. Nous citerons ici les trois utilisées en général :
– Distance comobile (Dcom) : c’est la distance entre deux points de l’Univers en s’affranchis-
sant de l’effet d’expansion.
– Distance angulaire (Dang) : c’est la distance donnant le rapport entre taille physique et
taille angulaire observée sur le ciel.
– Distance de luminosité (Dlum) : c’est la distance exprimée par rapport à la quantité de
lumière reçue d’un objet.
Ces distances sont reliées par les relations suivantes dans le cas d’un univers plat
Dcom =
Z
c
a(t)
dt =
Z
c
H(z)
dz
Dang =
Dcom
1 + z
Dlum = (1 + z)Dcom, (1.13)
avec H(z) le paramètre de Hubble, z le décalage vers le rouge et c la vitesse de la lumière.
La distance comobile s’obtient en effectuant l’intégration du trajet parcouru par un photon cor-
rigé du facteur d’échelle pour supprimer l’effet de l’expansion.
La présence du facteur 11+z dans le cas de la distance angulaire s’explique par le fait que la taille
apparente d’un objet sur le ciel ne subira le phénomène d’expansion que sur deux dimensions
(le plan d’observation) et non trois. Dans le cas de la distance de luminosité le facteur (1 + z)
additionnel provient du fait qu’en plus d’être dilués en nombre par l’expansion, les photons sont
également décalés vers le rouge, ce qui diminue leur énergie et donc la puissance reçue par un
observateur.
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1.1.6 Les limites du modèle cosmologique standard et l’inflation
Le modèle standard de la cosmologie que nous venons de décrire, a eu de grands succès,
comme nous l’avons mentionné. Cependant il ne saurait rendre compte de toutes les observations
effectuées. Parmi celles-ci nous citerons les suivantes :
– Problème de l’horizon : L’Univers a un âge fini, et l’information voyage à une vitesse finie
c. Ainsi deux points extrêmement éloignés ne peuvent avoir été en lien causal. Cependant
le satellite COBE a montré que le CMB était isotrope à 10−4 K près [Mather et al. 1990].
Ceci implique qu’au moment du découplage l’Univers était thermalisé, au moins dans une
région dont la taille actuelle est celle de notre horizon causal. De fait toute cette zone
devrait avoir été en contact causal avant le découplage. Cependant notre horizon est très
grand devant celui au moment du découplage. Une telle homogénéité de la température du
CMB sur tout le ciel est donc inexpliquée.
– Problème de la platitude : Dans le cadre du modèle standard on peut écrire Ωtot− 1 =

a2H2
. La grandeur a2H2 diminue au cours du temps, donc Ωtot − 1 augmente. Pour que
l’Univers soit plat actuellement il aurait fallu Ω0 − 1 = 10−60 au temps de Planck (10−43
s après le Big Bang). Or à priori rien n’impose à Ω0 d’être égale à 1, il faut donc justifier
l’observation de la platitude de l’Univers [Larson et al. 2011].
– Problème de l’homogénéité : Le principe Cosmologique suppose que l’Univers est glo-
balement homogène et isotrope. Cependant nous observons des structures condensées dans
l’Univers qui démentent ce fait. Il est possible de montrer que si les perturbations de den-
sité qui ont mené à la formation des structures dans l’Univers se sont formées récemment à
l’intérieur du rayon de Hubble, alors elles n’auraient pas encore eut le temps de s’effondrer
pour former les structures que nous observons. Leur formation antérieure, hors du rayon
de Hubble, proposée par des modèles de défauts topologiques, ne permet pas de reproduire
les anisotropies du CMB observées actuellement. [Durrer 1999]
Pour pallier à ces soucis l’hypothèse de "l’inflation" a été proposée par [Starobinsky 1982,
Linde 1982, Guth 1981]. L’inflation serait une période d’expansion accélérée lors des premiers
instants de l’Univers. L’inflation résout le problème de la platitude, la courbure ayant été diluée
au cours de l’inflation. Elle résout aussi le problème de l’horizon, les différentes régions observées
aujourd’hui ayant été en lien causal avant l’inflation. Le problème de l’homogénéité trouve sa
solution dans les fluctuations quantiques du champ scalaire responsable de l’inflation, qui évoluent
ensuite en perturbations de densité servant de graines à la formation des structures. Pour une
description détaillée de l’inflation voir [Liddle & Lyth 2000].
1.2 Le Fond Diffus Cosmologique
Comme nous l’avons vu précédemment, le Fond Diffus Cosmologique est l’un des piliers
observationnels du modèle standard de la cosmologie. Il constitue la preuve que l’Univers a connu
une transition de phase entre un état ionisé où la matière était fortement couplée aux photons
vers un état neutre où les photons pouvaient se propager librement. A l’époque de sa prédiction
(1948 [Alpher & Herman 1948]) la détection d’un rayonnement de si faible température semblait
hors de portée. Cependant en 1964 [Penzias & Wilson 1966] deux ingénieurs firent mentir de
telles considérations en détectant le CMB par accident.
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1.2.1 Le découplage
Avant que ne se produise l’émission du CMB, l’Univers était suﬃsamment chaud pour main-
tenir tous les atomes dans un état ionisé. Les premiers noyaux atomiques et les électrons étaient
incapables de se combiner. Les photons diﬀusaient sans cesse sur les électrons du plasma. Ces
photons avaient donc un libre parcours moyen particulièrement faible. Sous l’eﬀet de l’expansion
la température décroît. Après avoir atteint une température d’environ 3000 K, correspondant à
un décalage vers le rouge de zdec = 1088 ± 1 [Komatsu et al. 2011], l’équilibre thermique exis-
tant entre les photons et les électrons est rompu. Les premiers atomes d’hydrogène neutre se
forment de façon durable, c’est la recombinaison. Le libre parcours moyen des photons augmente
alors rapidement, jusqu’à atteindre la taille de l’Univers, c’est la surface de dernière diﬀusion
où les photons du CMB ont interagis pour la dernière fois avec la matière. Nous observons de
nos jours ces photons. Cette émission du CMB n’a pas pour autant été instantanée, elle possède
une "épaisseur" en décalage vers le rouge de ∆zdec = 194 ± 2. Les photons ont maintenant une
température de 2.725 K à cause de l’expansion de l’Univers [Fixsen 2009]. Du fait de l’équilibre
thermique au moment du découplage, les photons présentent une distribution spectrale de corps
noir
I⌫ =
2h⌫3/c2
exp(h⌫/kbT )− 1 , (1.14)
qui a été observée par le satellite COBE [Mather et al. 1990] en 1989-1990 avec l’instrument
FIRAS. Ce dernier a trouvé une température de 2.725 ± 0.001 K [Fixsen et al. 1996]. Bien que la
précision obtenue sur la température du CMB soit de l’ordre de 10−3 K, les expériences actuelles
s’intéressent aux anisotropies du CMB et sondent des anisotropies de température de l’ordre de
10−6 K [Tauber et al. 2010].
1.2.2 Formalisme d’étude des anisotropies du CMB
Dans la suite nous décrirons les anisotropies du CMB en température et en polarisation.
1.2.2.1 Les paramètres de Stokes
Pour une onde électromagnétique polarisée, le champ électrique associé décrit une ellipse
dans le plan d’onde. Les paramètres de Stokes permettent de décrire cette ellipse. Pour une onde
monochromatique se propageant le long d’un axe z d’un système de référence orthogonal (x,y,z),
l’évolution du champ électrique au cours du temps peut s’exprimer ainsi
Ex(t) = Axcos(!t) (1.15)
Ey(t) = Aycos(!t+ φ), (1.16)
avec Ax et Ay les amplitudes respectives suivant les directions x et y, φ représente la phase. Si
φ=0 alors l’onde est polarisée linéairement, en revanche un déphasage de ⇡/2 entraine une onde
polarisée circulairement (si Ax = Ay). Les paramètres de Stokes s’écrivent alors
I = hA2xi+ hA2yi
Q = hA2xi − hA2yi
U = h2AxAycos(φ)i
V = h2AxAysin(φ)i, (1.17)
où I décrit l’intensité totale du rayonnement, Q et U décrivent la polarisation linéaire et V la
polarisation circulaire. En pratique les phénomènes responsables de la polarisation du CMB ne
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produisent pas de modes V , nous sommes donc dans le cas φ = 0. Une onde non polarisée aura
Q = U = V = 0. On peut aussi déﬁnir le degré de polarisation comme
p =
p
Q2 + U2 + V 2
I
. (1.18)
1.2.2.2 Les spectres de puissance angulaire en température et en polarisation
Aﬁn d’étudier les anisotropies du CMB il est fréquent d’avoir recours à l’utilisation du spectre
de puissance angulaire. Ceci consiste en la décomposition des cartes du ciel sur une base de
fonctions orthogonales sur la sphère, les harmoniques sphériques. Pour la température on peut
écrire
T (~n) =
1X
l=0
lX
m=−l
aTlmYlm(~n) (1.19)
avec alm les coeﬃcients de la décomposition et Ylm les harmoniques sphériques. La grandeur l est
homogène à l’inverse d’une échelle angulaire, T (~n) est la température et ~n est la ligne de visée.
Le même type de décomposition peut être eﬀectuée pour les cartes en polarisation, en utilisant
cette fois les harmoniques sphériques généralisées d’ordre deux [Newman & Penrose 1966], aﬁn
de prendre en compte, en plus de la position sur le ciel, l’orientation de la polarisation en un
point donné. On obtient alors
(Q± iU)(~n) =
X
l,m
a±2lm ±2Ylm(~n) (1.20)
où les a±2lm sont les coeﬃcients de la décomposition et les ±2Ylm sont les harmoniques sphériques
généralisées d’ordre 2. Les grandeurs Q et U dépendent du référentiel choisi pour la mesure de
la polarisation. Aﬁn de s’aﬀranchir du choix de référentiel on construit deux nouvelles variables,
une quantité scalaire, E et une quantité pseudo scalaire B [Zaldarriaga 1998]. Les coeﬃcients
pour ces deux nouvelles variables s’obtiennent respectivement comme suit
aElm = −
a2lm + a−2lm
2
(1.21)
aBlm = i
a2lm − a−2lm
2
(1.22)
Le spectre de puissance s’obtient alors
CXX
0
l =
1
2l + 1
lX
m=−l
aXlma
⇤X0
lm (1.23)
avec X et X 0 l’une des grandeurs T , E ou B déﬁnies précédemment. Il est ainsi possible de
construire 6 spectres de puissance. Soit en auto corrélation CTTl , C
EE
l et C
BB
l , soit en corrélations
croisées CTEl , C
TB
l et C
EB
l . Sous l’hypothèse où les anisotropies du CMB sont gaussiennes, les
spectres de puissance du CMB contiennent toute l’information statistique sur ces anisotropies.
Dans le cas d’une statistique gaussienne pour les anisotropies de X, les coeﬃcients aXlm auront
également une statistique gaussienne et l’on aura
< aXlm >= 0
< aXlma
⇤X0
l0,m0 >= C
XX0
l δll0δmm0 . (1.24)
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1.2.2.3 Variance des spectres de puissance
Les sources d’incertitude dans la mesure des spectres de puissance sont multiples :
– Les spectres de puissance sont estimés sur une seule réalisation du ciel. Ainsi le nombre de
modes disponibles pour estimer la variance CXX
0
l est limité à 2l + 1. Cette contribution à
la variance est nommée variance cosmique.
– La sensibilité de l’instrument utilisé pour eﬀectuer la mesure, c’est le bruit instrumental.
– Il est possible que la mesure ne couvre pas la totalité du ciel (expériences au sol, zones
masquées à cause de contaminants trop importants) ce qui aura pour eﬀet d’accroitre les
incertitudes. L’utilisation d’un ciel non complet aura aussi pour eﬀet de rompre l’orthogo-
nalité des harmoniques sphériques, ce qui va conduire à un mélange des diﬀérents multipôles
et modes de polarisation E et B.
De façon générale en supposant que les cartes du ciel présentent une statistique gaussienne on
peut écrire la variance des CXX
0
l comme
V (CXX
0
l ) =
1
fsky(2l + 1)
[(CXX
0
l )
2 + CXXl C
X0X0
l ] (1.25)
avec fsky la fraction du ciel utilisée pour l’estimation du spectre de puissance CXX
0
l . Il est
important de noter que les grandeurs X et X 0 contiennent à la fois le signal astrophysique et le
bruit instrumental.
1.2.3 La physique des anisotropies du CMB
1.2.3.1 Le Dipôle
Figure 1.1 – Représentation du ciel dans le domaine micro-onde en coordonnées galactiques ,
de gauche à droite : le monopole, le dipôle et les anisotropies du CMB.
Les mesures de l’instrument DIRBE [Smoot et al. 1992] du satellite COBE ont montré
qu’après soustraction de la température moyenne du CMB (2.725 K) une émission de type
dipolaire domine l’émission du ciel. Ce dipôle a une amplitude de ∆T ' 3 mK (voir Fig.1.1).
Cette anisotropie est le résultat de la superposition de plusieurs eﬀets. Le dipôle doppler est dû
au mouvement relatif du système solaire par rapport à la surface de dernière diﬀusion. Cette
première contribution est constante à l’échelle de temps d’une expérience de mesure du CMB. Et
le dipôle orbital qui est dû au mouvement de l’observateur dans le système solaire par rapport au
CMB. Cette contribution également produite par eﬀet Doppler varie au cours du temps. Le dipôle
solaire pointe vers les coordonnées galactiques suivantes (l, b) = (264.26o± 0.33o, 48.22o± 0.13o)
et possède une amplitude de Ad = 3.353± 0.024 mK [Bennett et al. 2003a]. Ce dipôle sera donc
soustrait des cartes aﬁn d’avoir accès aux anisotropies montrées sur la ﬁgure 1.1.
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1.2.3.2 Anisotropies primaires en température
Les anisotropies primaires font référence aux anisotropies générées au niveau de la surface de
dernière diﬀusion. La ﬁgure 1.2 présente les diﬀérentes régions du spectre de puissance angulaire
du CMB. Au sein du plasma primordial, les photons, les électrons et les baryons étaient fortement
couplés par le biais de l’interaction électromagnétique. Les zones de surdensité de matière y créent
des puits de potentiel dans lesquels tombent les photons couplés aux électrons via l’interaction
Compton. La densité de photons augmentant la pression de radiation devient suﬃsante pour
contrebalancer l’eﬀondrement gravitationnel. Cela conduit à des ﬂuctuations de densité appelées
oscillations acoustiques [Hu 1995].
A ce moment trois eﬀets dominant se distinguent (leur physique est décrite par les équations
de Boltzmann [Hu et al. 1998,Zaldarriaga et al. 1998]), respectivement à grandes, moyennes et
petites échelles angulaires (voir ﬁg.1.2).
– Effets gravitationnels (Sachs-Wolfe) : en entrant ou un sortant d’un puits de potentiel
gravitationnel un photon gagne ou perd de l’énergie. En conséquence sa longueur d’onde
est modiﬁée. Ainsi un point froid dans le CMB correspond à des photons ayant cédé de
l’énergie pour sortir d’un puits de potentiel gravitationnel, et inversement pour les points
chauds. C’est l’eﬀet Sachs-Wolfe [Sachs & Wolfe 1967], qui de façon contre-intuitive lie
surdensités de matière et points froids dans le CMB ainsi que sous densité de matière et
points chauds. La diﬀérence de température ainsi produite est directement proportionnelle
à l’amplitude du puits de potentiel.
– Oscillations acoustiques : ces ﬂuctuations sont produites par la compétition entre l’ef-
fondrement gravitationnel des surdensités et la pression de radiation des photons qui tend
à lisser ces surdensités, ce qui entraine des oscillations dans le ﬂuide. Ces oscillations se re-
trouvent sur le spectre de puissance (ﬁgure 1.2) sous la forme de pics acoustiques . Ces ﬂuc-
tuations ont pour origine deux sources diﬀérentes. D’abord les ﬂuctuations adiabatiques : le
couplage entre la matière et le rayonnement augmente l’intensité du ﬂux lumineux reçu par
un observateur au niveau des zones plus denses attirant plus de photons. Ces ﬂuctuations
possèdent une statistique gaussienne dans le cas où l’on suppose une inﬂation. Ensuite
l’eﬀet Doppler : les ﬂuctuations de densité se déplaçant, cela entraine un décalage Doppler
des photons du CMB.
– L’amortissement des fluctuations : au moment de leur dernière diﬀusion les photons
gardent l’empreinte des puits de potentiel produits par la matière. Or ce découplage n’est
pas instantané, il en résulte un amortissement du spectre aux petites échelles angulaires
qui sont lissées : c’est l’amortissement de Silk [Silk 1968]. De plus la surface de dernière
diﬀusion des photons du CMB possède une épaisseur non nulle, ce qui diminue la puissance
aux petites échelles.
1.2.3.3 Anisotropies primaires en polarisation
La polarisation résulte de l’interaction des photons avec les particules chargées du plasma
primordial par le biais de la diﬀusion Thomson, au niveau de la surface de dernière diﬀusion.
Seules les composantes de l’intensité du champ électromagnétique (EM) parallèles au plan de
propagation sont transmises. Seules les anisotropies quadripolaires donnent lieu à des anisotropies
du CMB en polarisation [Kosowsky 1996,Hu & White 1997]. Ces anisotropies quadripolaires sont
produites par des ﬂuctuations de densité qui donnent lieu à des anisotropies de polarisation en
modes E. Les ondes gravitationnelles primordiales induisent aussi des anisotropies quadripolaires
qui vont se traduire par des modes E et B de polarisation du CMB [Zaldarriaga & Seljak 1997,Hu
& White 1997].
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Figure 1.2 – Spectre de puissance angulaire des anisotropies du fond diﬀus cosmologique. On
observa trois régions distinctes : le plateau Sachs-Wolfe, les pics acoustiques et l’amortissement
de ces derniers.
1.2.3.4 Anisotropies secondaires
Les anisotropies secondaires du CMB sont celles qui vont venir s’ajouter aux anisotropies
primaires au cours du voyage des photons le long de la ligne de la visée jusqu’à l’observateur.
Ces eﬀets correspondent à l’interaction entre les photons du CMB et la matière présente sur la
ligne de visée. On peut les classer en deux grandes familles, les eﬀets d’origine gravitationnelle,
et les eﬀets de rediﬀusion des photons.
Effets gravitationnels
– Evolution des puits de potentiel gravitationnel : au cours du temps, à cause de
l’eﬀondrement gravitationnel et de l’expansion de l’Univers, la distribution de matière et
par extension de l’Univers les puits de potentiel gravitationnel évoluent. Lorsqu’un photon
traverse un puits de potentiel variable au cours du temps, le bilan énergétique entre le
gain d’énergie gagné en tombant dans le puits et la perte d’énergie pour en sortir n’est
pas nulle. Il en résulte une modiﬁcation de la longueur d’onde des photons. Il s’agit de
l’eﬀet Sachs-Wolfe Intégré [Sachs & Wolfe 1967] dans le cas où l’on se place dans le régime
linéaire de croissance des surdensités ou de l’eﬀet Rees-Sciama [Rees & Sciama 1968] dans
le cas non linéaire, lors de la virialisation des grandes structures. Ces eﬀets sont cependant
relativement faibles (∆T/T ' 10−6).
– Déflexion des photons : les objets très massifs distordent l’espace-temps, ainsi le trajet
emprunté par un photon n’est plus une ligne droite. La trajectoire du photon ainsi modiﬁée,
il semble provenir d’une autre direction que sa source réelle. Le spectre de puissance en
température s’en trouve légèrement modiﬁé, et cela entraine également la fuite de modes
de polarisation E vers les modes B. C’est l’eﬀet de lentille gravitationnelle [Seljak & Zal-
darriaga 2000]. L’eﬀet de lentille introduit également de la corrélation entre les diﬀérents
modes de la décomposition en harmoniques sphériques.
Effets de rediffusion
– La réionisation : lors de la formation des premières étoiles, le milieu interstellaire jus-
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qu’alors neutre (depuis le découplage) s’ionise de nouveau. Les électrons ainsi libérés inter-
agissent de nouveau avec les photons du CMB par diﬀusion Compton, ce qui a pour eﬀet
de lisser une partie des anisotropies primaires et d’en ajouter de nouvelles, aussi bien en
température qu’en polarisation.
– Les effets Sunyaev-Zel’dovich : ces eﬀets produits par l’interaction Compton inverse
entre les électrons ionisés présents dans les amas de galaxies et les photons du CMB [Zel-
dovich & Sunyaev 1969, Sunyaev & Zeldovich 1972] seront décrits plus en détails dans le
chapitre 2.
1.3 Le modèle ΛCDM : contraintes actuelles
Le modèle cosmologique actuel est construit à partir du modèle du Big Bang que nous avons
décrit et inclut une phase d’inﬂation [Liddle & Lyth 2000]. Son contenu en énergie est décrit par
un modèle de type ΛCDM (pour Λ-dominated Cold Dark Matter) en accord avec les observables
actuelles. Comme nous l’avons décrit précédemment, la dynamique de l’Univers est régi par
son contenu énergétique. Nous décrirons dans cette section les divers paramètres dont dépend
la description actuelle de l’Univers, ainsi que les contraintes existantes sur ces paramètres. Il
est important de noter que le nombre de paramètres indépendants dont dépend l’évolution de
l’Univers est seulement de sept. Ceci est un point fort de ce modèle qui parvient à rendre compte
de l’évolution de l’Univers que nous observons.
Le rayonnement : Ωr
Cette densité de rayonnement (matière relativiste) comprend en majorité les photons et les
neutrinos, ces composantes se diluent du fait de l’expansion comme a−4, ce facteur venant de la
dilution spatiale des particules en a−3 et de la perte d’énergie due au décalage vers le rouge en
a−1. La densité de rayonnement est maintenant 3 ordres de grandeur plus faible que la densité de
matière (Ωrh2 = 2.47 10−5, avec h = H0100 km.s−1.Mpc−1 ) [Komatsu et al. 2011,Dunkley et al. 2011].
La matière baryonique : Ωb
À partir de l’abondance des éléments chimiques légers produits lors de la nucléosynthèse
primordiale [Alpher et al. 1948], il est possible de remonter au rapport entre le nombre de
baryons et le nombre de photons (⌘b/γ = (6 ± 2).10−10 [Kirkman et al. 2003]), ce qui conduit
à Ωb = 0.04 ± 0.01. Cette estimation est en accord avec les résultats issus de la mesure des
anisotropies du CMB par le satellite WMAP qui obtient ⌘b/γ = (6.1 ± 0.2).10−10. L’utilisation
des données WMAP [Komatsu et al. 2011] et les mesures des oscillations acoustiques du spectre
de puissance de la matière (BAO) [Percival & White 2009] mènent à Ωb = 0.0456 ± 0.0016.
L’essentiel de ces baryons se trouvent sous la forme de gaz ionisé dans les amas de galaxies [Planck
Collaboration et al. 2012c]. Cependant des ﬁlaments de matière de gaz moins chauds et moins
denses peuvent exister entre les amas de galaxies, ces baryons sont trop froids pour émettre dans
le domaine X, mais peuvent être observés via l’eﬀet tSZ [Planck Collaboration et al. 2012e].
La matière sombre : ΩCDM
Depuis les travaux de Zwicky à la ﬁn des années 20 [Zwicky 1929], les questions de la quantité
et de la nature de la matière sombre ont été longuement discutées. Historiquement introduite
pour expliquer la vitesse des galaxies au sein des amas de galaxies et la vitesse de rotation
des étoiles dans les galaxies spirales [Zwicky 1929], l’hypothèse de la matière sombre se trouve
renforcée par les observations X qui mettent en évidence la présence de gaz très chaud dans les
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amas de galaxies [Vikhlinin et al. 2006]. Ce gaz ne peut avoir été accéléré que par des puits de
potentiel gravitationnel particulièrement intenses, que la quantité de matière baryonique seule
n’aurait pu produire, comme cela a été montré via les données du satellite Chandra [Vikhlinin
et al. 2006]. L’eﬀet de lentille gravitationnelle met également en évidence de grandes diﬀérences
de masse entre masse baryonique visible et masse totale [Taylor et al. 1998]. Ce sont ﬁnalement
les collisions d’amas de galaxies [Markevitch et al. 2006] qui donneront la preuve la plus robuste
de la présence de matière sombre dans les amas de galaxies. La quantité de matière sombre froide
(CDM) est aujourd’hui bien connue de manière indirecte. Le sondage SDSS (Sloan Digital Sky
Survey) a mesuré le spectre de puissance tridimensionnelle de la matière de 600 000 galaxies
rouges lumineuses, permettant de déduire Ωm = ΩCDM +Ωb = 0.281± 0.03 [Kessler et al. 2009].
La mesure des BAO à partir de 50 000 galaxies du SDSS avec un décalage vers le rouge 0.16 <
z < 0.47 a aussi permis de déduire Ωm = 0.273± 0.025 [Eisenstein et al. 2005].
La mesure du spectre de puissance angulaire des anisotropies du CMB avec WMAP permet
également d’ajouter des contraintes, qui associées avec les BAO et aux mesures de la constante
de Hubble [Riess et al. 2009] permettent d’obtenir 0.0873 < ΩCDMh2 < 0.0913.
Cependant la nature de la matière sombre demeure à ce jour inconnue. Plusieurs candidats ont
pu être proposés dans le cadre de l’extension du modèle standard de la physique des particules,
tel que la supersymétrie. Une revue des candidats proposés par la physique des particules peut
être trouvée dans [Feng 2010].
L’énergie sombre : ΩΛ
L’énergie noire est la composante qui semble actuellement dominer l’ensemble de l’Univers
en accélérant son expansion. Cette découverte, sans doute l’une des plus inattendues de la cos-
mologie moderne, a été permise via l’étude de l’histoire évolutive récente de l’Univers, grâce à
des chandelles standard comme les supernovæ de type Ia. Ainsi, les expériences Supernovaæ-
Cosmology Project [Perlmutter et al. 1999] et High-z project [Riess et al. 1998], en explorant le
diagramme de Hubble à grand décalage vers le rouge, ont mis en évidence l’existence de l’énergie
noire. Ces résultats ont été conﬁrmés par le Supernova Legacy Survey [Astier et al. 2006]. Plus
récemment en combinant les contraintes issues de WMAP, des BAO, de la valeur de H0 et des
autres expériences CMB la densité d’énergie sombre peut être contrainte ΩΛ = 0.728
+0.015
−0.016 ainsi
que son équation d’état w = −1.10±0.14 [Komatsu et al. 2011]. Pour une constante cosmologique
on s’attend à w = −1.
La constante de Hubble : H0
La constante de Hubble H0 est, dans le cadre d’un Univers en expansion, le coeﬃcient linéaire
de la loi reliant la vitesse d’éloignement d’un objet astrophysique et sa vitesse. La mise en évidence
de cette relation, et à fortiori de l’expansion de l’Univers, a été établie par [Hubble 1929]. Sa
valeur a été estimée entre 50 et 100 km.s−1.Mpc−1 durant la majeure partie du 20ième siècle.
Les mesures actuelles donnent une valeur de 71.0± 2.5 km.s−1.Mpc−1 [Larson et al. 2011].
La pente à l’origine du spectre de puissance de la matière : ns
Les ﬂuctuations présentes dans la carte du CMB suivent une statistique gaussienne [Ko-
matsu et al. 2011]. Elles sont issues d’un spectre de ﬂuctuations primordiales. Ces ﬂuctuations
primordiales peuvent être de trois types : scalaires, vectorielles et tensorielles. Les ﬂuctuations
vectorielles sont décroissantes sous l’horizon de Hubble. Le rapport d’amplitude tenseur scalaire
est compatible avec 0 et est inférieur à 0.35 à 95% de niveau de conﬁance [Larson et al. 2011].
La pente du spectre de puissance à l’origine des ﬂuctuations scalaires est obtenue via la mesure
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de la distribution de matière [Abazajian et al. 2005, Percival et al. 2001] et du CMB et est de
ns = 0.963± 0.014 [Larson et al. 2011].
La normalisation du spectre de puissance de la matière : σ8
On normalise le spectre de puissance en mesurant l’amplitude des ﬂuctuations de densité de
matière à une échelle de 8 h−1.Mpc. Ce paramètre est contraint par les sondages de galaxies
[Abazajian et al. 2005,Percival et al. 2001] et la mesure du Fond Diﬀus Cosmologique [Larson
et al. 2011], qui conduisent à une valeur de σ8 = 0.801± 0.030.
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Interaction entre le CMB et les amas
de galaxies : l’effet tSZ
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Au cours de son long périple vers nous, le CMB interagit avec le contenu en énergie de l’Uni-
vers. Cela nous oﬀre l’opportunité d’obtenir des informations précieuses sur la formation des
structures dans l’Univers, le CMB ayant vécu successivement chacune des étapes de la forma-
tion de ces structures. Dans cette thèse on s’intéressera tout particulièrement à l’eﬀet Sunyaev-
Zel’dovich.
2.1 La formation des structures
Comme nous l’avons discuté précédemment au chapitre 1, le principe cosmologique postule
que l’Univers est isotrope et homogène. Ce principe ne semble valable qu’aux grandes échelles
spatiales (supérieures au Mpc). Comme semble l’attester le CMB, dans un lointain passé l’Univers
était homogène sur des échelles beaucoup plus petites. Les petites anisotropies dans cet ensemble
homogène se sont donc ampliﬁées pour progressivement aboutir à la formation des structures
(étoiles, galaxies, amas de galaxies) que nous pouvons constater aujourd’hui. Cette section vise à
établir le formalisme utilisé pour décrire l’évolution et la formation des structures au sein d’une
distribution de matière.
2.1.1 Les fluctuations de densité
Les grandes structures que nous observons aujourd’hui dans l’Univers sont issues des ﬂuc-
tuations primordiales qui se sont ampliﬁées sous l’inﬂuence des forces de gravitation. On peut
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modéliser ces inhomogénéités par des ﬂuctuations aléatoires d’un champ de densité autour d’une
valeur moyenne. Ainsi, si au temps t l’Univers est globalement homogène, localement il existe
des ﬂuctuations de densité ⇢(t). Nous déﬁnissons le contraste de densité au point ~r et à l’instant
t comme
δ(~r, t) =
⇢(~r, t)− ⇢(t)
⇢(t)
. (2.1)
Aﬁn de décrire l’écoulement de la matière dans l’Univers, nous nous placerons dans l’approxima-
tion newtonienne, en champs faible dans un cas non relativiste. La matière sombre froide satisfait
bien ces hypothèses, de même que la matière baryonique aux grandes échelles. Cependant, pour
décrire les plus petites structures, les simulations incluant matière sombre et matière baryonique
sont nécessaires [Bertschinger 1998]. Il convient également de tenir compte de l’énergie réinjectée
dans le milieu inter-stellaire par des processus tels que la formation d’étoiles, les AGNs et les
supernovæ [Bertschinger 1998].
Dans cette approximation l’évolution de la matière dans l’Univers est régie par les équations de
Navier-Stokes [Peebles 1980,Peebles 1993] ✓
@⇢
@t
◆
~r
+r~r.(⇢~u) = 0 (2.2)
⇢
✓
@~u
@t
◆
~r
+ (~u.r~r)~u
]
= −r~rp− ⇢r~rΦ (2.3)
avec ~u la vitesse du ﬂuide, p sa pression et Φ le potentiel gravitationnel obtenu à l’aide de
l’approximation newtonienne des équations de la Relativité Générale,
∆Φ = 4⇡G(⇢+ 3p)− Λ. (2.4)
On reconnait ici la forme générale de l’équation de Poisson, adaptée pour prendre en compte les
ﬂuides à pression non nulle et la constante cosmologique. On souhaite réexprimer ces équations
en coordonnées comobiles pour pouvoir s’aﬀranchir de l’expansion de l’Univers :
~r = a~x (2.5)
~u = a˙~x+ ~v(~x, t) =
a˙
a
~r + ~v(
~r
a
, t) (2.6)
où a est le facteur d’échelle de la métrique, ~x est la distance comobile et ~v est la vitesse particulière
du ﬂuide. On peut alors réécrire les équations de Navier-Stokes sous la forme
@δ
@t
+
1
a
r.[(1 + δ)~v] = 0 (2.7)
@~v
@t
+
1
a
(~v.r)~v + a˙
a
~v = − 1
⇢a
rp− 1
a
rφ (2.8)
avec r l’opérateur nabla en coordonnées comobiles et φ le potentiel gravitationnel modiﬁé
∆φ = 4⇡G⇢(t)δa2. En utilisant les équations précédentes, on peut déduire l’équation diﬀérentielle
régissant l’évolution du contraste de densité δ :
@2δ
@t2
+ 2
a˙
a
@δ
@t
=
∆p
⇢a2
+
1
a2
r.[(1 + δ)rφ] + 1
a2
@2δ
@x↵@xβ
[(1 + δ)v↵vβ ] (2.9)
Une telle équation ne possède pas de solution analytique générale.
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2.1.2 L’approximation linéaire
Si l’on se place dans le cadre de l’évolution linéaire des perturbations, il devient possible de
trouver des solutions pour l’équation 2.9. Pour que cette approximation soit satisfaite il faut que
le contraste de densité soit petit devant 1. Cette approximation est valable encore aujourd’hui
pour les grandes échelles. En eﬀet au-delà de quelques dizaines de Mpc, les eﬀets non linéaires
visibles à petites échelles ne sont pas encore présents. On peut donc écrire
@δ
@t
+
1
a
r.~v = 0 (2.10)
@2δ
@t2
+ 2
a˙
a
@δ
@t
= 4⇡G⇢δ. (2.11)
La solution générale peut s’écrire comme la combinaison linéaire d’un mode croissant et d’un
mode décroissant. Le mode décroisant va rapidement se diluer et disparaitre de lui même. On
obtient donc
δ(~x, t) = A(~x)Dg(t) (2.12)
avec A(~x) la distribution spatiale du contraste de densité pour le mode croissant. Le facteur de
croissance des structures Dg(t) s’écrit en régime linéaire :
Dg / E(a)
Z a
0
da0
a03E3(a0)
(2.13)
avec E(a) = H(a)/H0. À partir de cette équation, on peut déduire que la présence d’une
constante cosmologique sera un frein à la formation des structures du fait de son impact sur
le paramètre de Hubble H(a). Dans la mesure où actuellement l’Univers semble être dominé par
cette constante cosmologique (environ 74 % du contenu énergétique total de l’Univers), nous
sommes entré dans une phase de ralentissement de la croissance des structures.
2.1.3 Le champs de vitesse
Dans le cas de l’approximation linéaire avec un ﬂuide de pression nulle (où la matière domine
l’Univers), le champs de vitesse se déduit des équations précédentes
r~v = −a@δ
@t
= −aδ D˙g
Dg
. (2.14)
En pratique le champs de vitesse ~v possède une partie rotationnelle, mais celle-ci décroît comme
a−1, on a alors
~v = − fH
4⇡G⇢
rφ
a
(2.15)
avec f = dln(Dg)dln(a) la fonction de croissance linéaire des structures. Cette dernière intervient éga-
lement dans l’expression de la dérivé du potentiel gravitationnel en fonction du temps et donc
joue un rôle prépondérant dans l’amplitude de l’eﬀet Sachs-Wolfe intégré (vu au chapitre 1).
2.2 Les amas de galaxies
Les amas de galaxies sont composés d’un ensemble de galaxies liées par la gravitation. Ils
constituent les plus grandes structures existantes à ce jour dans l’Univers. La dynamique rela-
tive des galaxies d’un même amas est ainsi dominée par l’interaction gravitationnelle et non par
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l’expansion de l’Univers.
Bien que les observations des amas de galaxies remontent maintenant à plus de deux cent ans par
Charles Messier et Whilhelm Herschel [Herschel 1833] qui produisirent les premiers catalogues
de nébuleuses, il faudra attendre le début du XXième siècle pour que la nature de ces objets
commence à être comprise. Grâce à la mise en évidence du lien entre le décalage vers le rouge et
la distance des objets astrophysiques, il a été possible d’identiﬁer et de placer les galaxies hors
de la Voie Lactée [Hubble 1929]. L’idée d’amas de galaxies liés par la gravitation commence alors
à émerger.
Bien que les amas de galaxies soient des objets aux morphologies complexes et variées, leurs pro-
priétés globales sont relativement bien décrites par un modèle sphérique, qui a de plus l’avantage
d’être économe en terme de nombre de paramètres. Cela permet une étude des amas de galaxies
avec un minimum de paramètres libres.
2.2.1 Les observables
Les amas de galaxies sont des objets astrophysiques complexes observables via divers eﬀets
physiques permettant de tracer leurs diverses composantes.
Dans le visible
Historiquement, ce sont les observations les plus anciennes car les plus simples à mettre
en place. Les observations dans le visible permettent de tracer la matière baryonique visible
condensée sous forme d’étoiles [Herschel 1833].
Par effet de lentille gravitationnelle
Du fait de la courbure générée par un amas de galaxies, les objets de l’arrière plan sont
lentillés. En utilisant la forme des galaxies d’arrière plan d’un amas de galaxies, il est possible
d’estimer l’eﬀet de lentille gravitationnelle produit par les amas [Taylor et al. 1998]. Cela permet
d’avoir accès à la masse totale (matière sombre et matière baryonique) présente dans les amas
de galaxies.
Via l’émission X
L’émission X est produite par le rayonnement de freinage des électrons dans le gaz chaud
d’hydrogène ionisé. Cette émission permet d’avoir accès à la distribution du gaz d’hydrogène
constituant la fraction dominante de la matière baryonique présente dans un amas de galaxies,
ainsi que, sous l’hypothèse où le gaz est en équilibre thermique, de remonter à la masse totale
de l’amas [Wu 1994].
Dans le domaine radio
Dans le cas de la collision entre amas de galaxies, il peut arriver que les électrons du gaz chaud
soient accélérés, au point de produire un rayonnement dans le domaine radio via le rayonnement
synchrotron. De telles observables constituent une trace de l’activité dynamique récente entre
amas de galaxies [Ferrari et al. 2008]. Il est aussi important de noter la présence d’émission radio
compacte en provenance de radiogalaxies qui se trouvent dans les amas de galaxies.
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L’effet Sunyaev Zel’dovich
L’eﬀet SZ sera décrit en détail dans la section suivante. Il trace la même composante que
l’émission X, ce qui rend ces 2 observables complémentaires et permet de remonter à la masse
des amas de galaxies [Zeldovich & Sunyaev 1969,Sunyaev & Zeldovich 1972].
2.2.2 Un peu d’histoire
Dès les années 1930, les amas de galaxies commencent à être étudiés dans le domaine visible
du spectre EM ( [Biviano 2000] propose une revue de l’histoire de l’étude des amas de galaxies).
Dans les années 60 les premières observations en rayons X ouvrent une nouvelle fenêtre d’étude
sur les amas de galaxies et permettent une meilleure compréhension de leur structure.
L’étude systématique des amas de galaxies a commencé avec la mise en place de catalogues, tels
que les catalogues d’Abell [Abell 1958] et de Zwicky [Zwicky et al. 1961]. Le catalogue d’Abell
contient 2712 amas et celui de Zwicky environ 10 000 amas. Dans les années 1980, le catalogue
d’Abell a été complété avec des observations dans l’hémisphère sud.
Les amas s’étalent entre 2 types de morphologie : la morphologie régulière et la morphologie
irrégulière. Les amas réguliers sont de forme symétrique et présentent une concentration impor-
tante de galaxies dans leur cœur. Ils possèdent très peu de sous-groupes de galaxies en leur sein.
Les amas irréguliers sont fortement asymétriques : ils ont conservé la distribution de leurs sous
structures au moment de leur formation. Ces systèmes sont généralement considérés plus récents
et n’ont pas encore eu le temps d’atteindre un état relaxé. Le type de galaxies peuplant les amas
est également dépendant de la morphologie générale de l’amas [Sarazin 1986].
Au début des années 60, King [King 1962] propose un modèle d’ajustement de la densité d’étoiles
en fonction de la distance au centre de l’amas. Ce modèle est une approximation analytique de
l’équation régissant un système sphérique isotherme en équilibre viriel :
⇢gal(r) = ⇢gal(0)
"
1 +
✓
r
rc
◆2#− 32
, (2.16)
avec ⇢g(0) la densité de galaxies au centre de l’amas, r la distance par rapport au centre de l’amas
et rc le rayon caractéristique dépendant de la taille de l’amas, de l’ordre de quelques centaines
de kpcs.
Suite aux premières observations en rayons X dans le milieu des années 60 [Byram et al. 1966],
c’est le satellite Uhuru au début des années 70 qui permet les premières véritables avancées
[Giacconi et al. 1972, Giacconi et al. 1974]. Les amas de galaxies se relèvent être des sources
X intenses. Contrairement aux sources X galactiques, l’émission en provenance des amas de
galaxies n’est pas variable [Sarazin 1986]. Le mécanisme de cette émission est rapidement identiﬁé
comme un rayonnement de freinage (bremsstrahlung) des électrons dans le plasma très chaud
qui remplit l’espace entre les galaxies. La masse totale de ce gaz représente environ 80% de la
masse baryonique de l’amas, les 20% restant étant les étoiles et le gaz froid dans les galaxies. De
même que pour les galaxies, on peut ajuster le proﬁl de densité du gaz, par un modèle similaire,
appelé β −model [King 1962]
⇢gaz(r) = ⇢gaz(0)
"
1 +
✓
r
rc
◆2#− 32β
(2.17)
où la valeur moyenne obtenue pour β est de < β >= 0.65 [Jones & Forman 1984]. L’émission X
est donc plus étendue que la distribution de galaxies.
Vers la ﬁn des années 70, la raie d’émission du fer autour de 7 keV est détectée au sein du gaz intra-
amas. Ceci est l’indication que le gaz est enrichi en éléments lourds. Ces éléments proviennent
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surement de l’éjection de gaz par les supernovæ dans le milieu intra-amas, les étoiles étant le seul
lieu connu de formation du Fer [Cameron 1959]. La metallicité de ce gaz demeure pourtant faible
Z ' 0.3, c’est à dire 30% de la metallicité solaire [Anders & Grevesse 1989,Snowden et al. 2008].
Depuis les années 70, les observatoires spatiaux se sont relayés dans le ciel pour fournir une
observation suivie de ce domaine de longueur d’onde. Dans cette thèse, des données en provenance
de 2 satellites ont été utilisées : ROSAT [Barstow & Sansom 1990,Beatty 1990] qui fut lancé dans
les années 1990 et eﬀectua une couverture du ciel presque complète ainsi que des observations
pointées, et le satellite XMM-Newton [Brinkman et al. 2001] toujours en orbite et eﬀectuant des
observations pointées à haute sensibilité et haute résolution (environ 6 secondes d’arc) [Arnaud
et al. 2001,Arnaud et al. 2002,Takahashi & Yamashita 2003].
Bien que les dernières décennies aient été riches en avancées dans le domaine des amas de galaxies,
des questions restent encore en suspens. Il existe plusieurs moyens de remonter à la masse d’un
amas de galaxies. Les observations en optique permettent grâce à la distribution de vitesse des
galaxies de remonter à la masse totale de l’amas. Les observations X donnent accès à la quantité de
gaz intra-amas et à sa température, si l’on suppose l’amas en équilibre hydrostatique, il devient
possible de reconstruire la masse totale de l’amas. L’eﬀet de lentille gravitationnelle permet
aussi d’obtenir une estimation de la masse totale de l’amas. Ces méthodes ne s’accordent pas
parfaitement et présentent une dispersion intrinsèque entre les diﬀérents amas assez importantes
(voir par exemple [Planck Collaboration et al. 2011j] pour la relation tSZ-Xrays). Une discussion
basée sur des simulations peut être trouvée dans [Nagai et al. 2007b].
Les observations X à haute résolution et haute sensibilité ont montré que même les amas ayant
ﬁni l’essentiel de leur processus de formation possèdent encore des sous structures plus ou moins
complexes. Les amas sont rarement parfaitement sphériques et leur température interne n’est pas
constante mais varie avec le rayon [Arnaud et al. 2001], de même que leur métallicité [Takahashi
& Yamashita 2003].
Les simulations numériques incluant matière sombre froide et baryons [Springel et al. 2005] sont
encore récentes, et les résultats obtenus pour la distribution de matière au sein des amas de
galaxies est prometteuse [Planck Collaboration et al. 2012c].
2.2.3 Le modèle sphérique
Bien que les amas de galaxies ne soient pas parfaitement sphériques, ce modèle à l’avantage
d’être le plus simple, et permet d’expliquer la formation d’un amas à partir d’une surdensité de
matière dans un Univers en expansion. Une fois l’amas formé, on peut en déduire ses propriétés
physiques.
2.2.3.1 Formation des amas
Nous chercherons ici à étudier l’évolution d’une surdensité de rayon r de masse M et donc
du contraste de densité δ en fonction du temps t. Le rayon est variable dans le temps, et va
dépendre de la compétition entre l’eﬀondrement gravitationnel et l’expansion. La masse M est
quant à elle constante.
Ce problème peut se résoudre numériquement dans le cas d’un Univers non plat avec constante
cosmologique [Lokas & Hoﬀman 2001]. Cependant, par soucis de clarté dans cet exposé, je pré-
senterai la solution analytique à ce problème pour un Univers de type Einstein-de Sitter, qui
aura donc pour but d’établir les paramètres essentiels de la formation des structures.
L’évolution du rayon r s’écrit
d2r
dt2
= −GM
r2
. (2.18)
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Après une première intégration on obtient✓
dr
dt
◆2
=
2GM
r
+ Cste. (2.19)
Nous supposerons que le système est gravitationnellement lié, donc Cste < 0. La solution de cette
équation est donc une cycloïde de paramètre ✓ compris entre 0 et 2⇡
r(✓) = A(1− cos(✓))
t(✓) = B(✓ − sin(✓)) (2.20)
avec la condition A3 = GMB2.
On constate que dans un premier temps le rayon grandit jusqu’à atteindre la valeur 2A. Puis la
surdensité se concentre jusqu’à atteindre une singularité en r = 0. Cependant en réalité la phase
d’eﬀondrement ne se poursuit pas jusqu’à atteindre l’état de singularité, cette phase fait intervenir
des forces de gravité non radiales. Ce mécanisme porte le nom de relaxation violente [Lynden-
Bell 1967]. Le passage de l’eﬀondrement à l’état d’équilibre relaxé s’appelle la virialisation ,
le rayon viriel de la sphère ainsi formée sera noté rv. Les équations précédentes ne sauraient en
rendre compte de ce processus de virialisation. Il est cependant possible de faire une extrapolation
du modèle sphérique pour prédire la valeur du contraste de densité dans la sphère virialisée.
Pour un Univers Einstein-de Sitter, dominé par la matière, l’équation de Friedman-Lemaitre
conduit à 6⇡G⇢t2 = 1, alors
1 + δ =
⇢sph
⇢
=
M
4⇡r3/3
1
6⇡Gt2
=
9
2
(✓ − sin(✓))2
(1− cos(✓))3 . (2.21)
L’évolution de la surdensité peut donc se subdiviser en trois phases distinctes : l’évolution jus-
qu’au rayon maximal rmax, l’eﬀondrement et la virialisation. L’équilibre est atteint pour un rayon
rv vériﬁant le théorème du viriel W = −2K = 2E, avec W l’énergie potentielle, K l’énergie ciné-
tique et E l’énergie totale. W = −GMrv et E = − GMrmax . On a rv = rmax2 et la virialisation est donc
atteinte en ✓ = 3⇡2 . En pratique on considéra que ce rayon n’est pas atteint en t(✓ = 1.5⇡) mais
en t(✓ = 2⇡). La valeur du contraste de densité est alors 1+δ = 18⇡2 ' 178. Une description plus
détaillée du modèle sphérique peut-être trouvé dans les livres [Peebles 1980,Peebles 1993,Pea-
cock 1999].
2.2.3.2 Le profil de pression des amas
Dans cette partie, je vais présenter les diﬀérents modèles de proﬁl radial qui peuvent être
utilisés en vue de décrire la distribution des propriétés physiques du gaz intra-amas (pression,
densité et température). Les premières prédictions théoriques pour le proﬁl de densité des amas
reposent sur le modèle sphérique isotherme en équilibre hydrostatique [Binney 1987]. Ce système
est régi par l’équation
d
dr
✓
r2
dln⇢
dr
◆
= −4⇡G
σ2
r2⇢ (2.22)
avec ⇢ la densité de la sphère et σ la dispersion de vitesse des particules. Cette équation possède
une solution en loi de puissance appelée sphère isotherme singulière :
⇢(r) =
σ2
2⇡Gr2
. (2.23)
Ce modèle pose problème car la densité diverge en r = 0. D’autres solutions doivent donc être
mises en place. Il est possible de résoudre numériquement l’équation diﬀérentielle précédente avec
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des conditions aux limites naturelles, ⇢(r = 0) = ⇢0 et
⇣
d⇢
dr
⌘
r=0
= 0. En 1972, King [King 1972]
a proposé un modèle analytique comme solution approximative
⇢(r) =
⇢0
(1 + r
2
r2c
)
3
2
(2.24)
avec ⇢0 la densité centrale de l’amas et rc =
q
9σ2
4⇡G⇢0
le rayon de cœur de l’amas. La sphère
isotherme ajuste bien la résolution numérique de l’équation diﬀérentielle avec conditions aux
limites à grand rayon (> 3rc) et le proﬁl de King ajuste mieux la résolution numérique dans les
régions internes (< 3rc).
β −model
Comme nous l’avons discuté précédemment, avec l’arrivée des observation X la distribution du
gaz a pu être étudiée plus en détail. Cette dernière ne suit pas exactement celle des galaxies. On
note Tg = mσ
2
k , la température cinétique des galaxies dans la sphère isotherme, m est la masse
d’une galaxie. Si TX est la température X du gaz, on peut écrire
β =
Tg
TX
. (2.25)
Le proﬁl de densité du gaz suit une loi ⇢gaz / ⇢βgal. Cet ajustement du proﬁl de densité du gaz
est appelé β −model [Cavaliere & Fusco-Femiano 1976]
⇢gaz(r) =
⇢gaz,0
(1 + r
2
r2c
)
3
2
β
. (2.26)
Comme nous sommes dans le cas d’une sphère isotherme, le proﬁl de pression (produit de la
densité par la température) est équivalent au proﬁl de densité. On pourra donc utiliser ce β −
model pour décrire la pression du gaz qui intervient dans l’eﬀet tSZ.
modèle GNFW
A partir des années 90, les simulations numériques à partir de particules de matière sombre
commencent à produire les premières contraintes sur le proﬁl de densité de la matière sombre.
[Navarro et al. 1996] proposent le proﬁl dit NFW (Navarro, Frenk et White) comme ajustement
⇢(r) =
⇢0
( rrs )(1 +
r
rs
)2
(2.27)
avec rs le rayon caractéristique de l’amas. Aﬁn de généraliser ce proﬁl à la distribution de pression
du gaz d’électron chaud, [Nagai et al. 2007a] proposent une version dite Generalised-NFW
P (r) =
⇢0Tgaz
( rrs )
γ [1 + ( rrs )
↵](β−γ)/↵
(2.28)
où P (r) est la pression du gaz, γ, ↵ et β sont les pentes du proﬁl respectivement dans les parties
interne, intermédiaire et externe de l’amas et Tgaz est la température du gaz d’électron .
En 2010, [Arnaud et al. 2010] eﬀectuent l’ajustement de ces lois de puissance à partir d’obser-
vations d’amas de galaxies avec XMM-Newton pour décrire la distribution de pression dans les
amas de galaxies, ce qui dans le cas d’un amas isotherme est équivalent au proﬁl de densité.
Polytropique
Jusqu’à présent, nous avons soit considéré des amas isothermes (β − model), soit considéré le
proﬁl de pression (GNFW). En pratique pour décrire le proﬁl en densité et en température, il est
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possible d’utiliser le modèle polytropique supposant la relation suivante entre le proﬁl en densité
et le proﬁl en température [Komatsu & Seljak 2001]
⇢(r)
⇢0
=
✓
T (r)
T0
◆↵
. (2.29)
2.2.3.3 Autres grandeurs fréquemment utilisées
Aﬁn de décrire le rayon caractéristique d’un amas de galaxies, il est fréquent de rencontrer
les grandeurs R200, R500 et R2500. Ces rayons correspondent respectivement au rayon à l’inté-
rieur duquel la surdensité ∆c = 1 + δ vaut en moyenne, 200, 500 et 2500. Ainsi R200 > R500 >
R2500. On retrouve les mêmes notations pour la masse, M500 étant la masse de l’amas comprise
à l’intérieur de R500. De même on retrouve les grandeurs L500 pour la luminosité X et Y500 pour
le ﬂux tSZ.
2.2.3.4 Fonction de masse
La fonction de masse est un formalisme développé par Press et Schechter dans les années
70 [Press & Schechter 1974]. Cette fonction fm(z,M) prédit le nombre de structures eﬀondrées
par unité de volume comobile pour un jeu de paramètres cosmologiques donné en fonction du
décalage vers le rouge (redshift) z et de la masse M
dN = fm(z,M)dlnMdVc (2.30)
avec dN le nombre d’amas et dVc un élément de volume comobile. On a
dVc =
c(1 + z)2
H(z)
Dang(z)
2dzdΩ. (2.31)
La fonction de masse de Presse-Schechter [Press & Schechter 1974] s’écrit
fm(z,M) =
r
2
⇡
⇢0
M
δc(z)
σ(z,M)
∣∣∣∣dlnσ(z,M)dlnM
∣∣∣∣ e−δ2c/(2σ2), (2.32)
où ⇢0 est la densité moyenne de matière dans l’Univers actuel. δc est le contraste de densité
nécessaire à l’eﬀondrement de la masse M et σ est l’amplitude des perturbations de densité pour
l’échelle de masse M au redshift z, σ est proportionnel au facteur de croissance linéaire des
structures Dg, et peut se calculer comme suit
σ2 =
1
2⇡2
Z
P (k)W 2(kR)k2dk, (2.33)
avec P (k) le spectre de puissance de la matière. La fonction W (kR) est la fonction fenêtre,
transformée de Fourier de la fonction sphère de rayon R :
W (kR) =
3
(kR)2

sin(kR)
kR
− cos(kR)
]
. (2.34)
Ainsi la fonction de masse relie directement les paramètres cosmologiques au nombre d’amas
observés et à leurs propriétés physiques. D’autres fonctions de masse peuvent aussi être utilisées
comme proposé par [Tinker et al. 2008].
28
Chapitre 2. Interaction entre le CMB et les amas de galaxies : l’effet
tSZ
2.3 Les effets Sunyaev-Zel’dovich
Dans cette section, nous présenterons plus en détails l’interaction entre le gaz présent dans
les amas de galaxies et le CMB, qui entraine l’apparition d’anisotropies secondaires sur le CMB.
L’eﬀet Sunyaev-Zel’dovich [Zeldovich & Sunyaev 1969,Sunyaev & Zeldovich 1972] (noté SZ dans
la suite), consiste en l’interaction Compton inverse entre les photons du CMB et les électrons du
gaz chaud présents dans les amas de galaxies sur la ligne de visée.
Comme indiqué précédemment, les amas de galaxies sont des structures extrêmement massives,
allant jusqu’à des masses de 1015M%. Environ 10% de cette masse se trouve sous forme de gaz
chaud, à une température de quelques keV. Avec une telle énergie cinétique, ce sont les électrons
qui vont communiquer de l’énergie aux photons. Du fait des énergies mises en jeu, c’est la section
eﬃcace de diﬀusion Thomson qui sera utilisée pour déduire le taux d’interaction. La profondeur
optique de l’interaction est donc donnée par ⌧ =
R
neσTdl et est de l’ordre de 10−2.
Il existe en fait plusieurs types d’eﬀet SZ résultant du même processus Compton inverse. Dans
la suite, nous décrirons l’origine de ces diﬀérents eﬀets ainsi que leurs signatures caractéristiques
en terme d’anisotropies secondaires sur le CMB. Les diﬀérents eﬀets SZ sont l’eﬀet SZ thermique
(tSZ), l’eﬀet SZ cinétique (kSZ) et les eﬀets sur la polarisation (pSZ).
Pour les eﬀets tSZ et kSZ on considérera uniquement la température moyenne du CMB à 2.725
K, les faibles ﬂuctuations que représentent les anisotropies primaires n’étant qu’à hauteur de
10−4 K. En revanche pour les eﬀets polarisés ces anisotropies doivent être prises en compte.
2.3.1 L’effet SZ thermique
C’est le plus intense des eﬀets SZ, il est produit par l’agitation thermique des électrons du
gaz chaud intra-amas. Les amas de galaxies se trouvent à des températures électroniques Te de
plusieurs keV. En conséquence tous les amas produisent un eﬀet SZ thermique. Son amplitude
est du même ordre de grandeur que celui des anisotropies primaires du CMB, mais se trouve
localisé à la position des amas de galaxies sur le ciel. Cet eﬀet est donc surtout présent aux
petites échelles angulaires. Il peut être produit par des populations d’électrons relativistes où
non relativistes. L’eﬀet tSZ consiste en un transfert d’énergie entre les électrons du gaz chaud
et les photons du CMB. Il en résulte une modiﬁcation du spectre électromagnétique du CMB
à la position des amas de galaxies. Une description complète de l’eﬀet tSZ est proposée dans le
papier [Rephaeli 1995].
Cette distorsion spectrale peut être calculée à partir de l’équation de Kompaneets qui décrit la
variation du nombre d’occupation des photons au cours d’un processus de diﬀusion. Le détail du
calcul permettant de passer de l’équation de Kompaneets à l’eﬀet tSZ ne sera pas présenté ici.
On obtient pour un amas de galaxies
∆I⌫
I0
= y
x4ex
(ex − 1)2

x(ex + 1)
ex − 1 − 4
]
(2.35)
avec
I⌫ = I0
x3
ex − 1 (2.36)
où I⌫ est la loi d’émission de Planck pour le CMB avec I0 =
2(kTCMB)
3
(hc)2
et x = h⌫kTCMB la fréquence
réduite sans unité. Cette équation peut se réécrire en unité de température CMB comme
∆TCMB
TCMB
= y

x(ex + 1)
ex − 1 − 4
]
. (2.37)
Le paramètre y est appelé paramètre de Compton et se détermine comme suit
y =
Z
los
kTe
mec2
neσTdl. (2.38)
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Figure 2.1 – Spectre électromagnétique de l’eﬀet tSZ pour diﬀérentes températures du milieu
intra-amas. Représentation de la diﬀérence en température induite par l’eﬀet tSZ sur le spectre
EM de corps noir du CMB. En rouge sans correction relativiste (pour des températures de 5, 10
et 15 keV) et en vert avec correction relativiste.
Ce paramètre est intégré le long de la ligne de visée et quantiﬁe le transfert d’énergie entre les
amas de galaxies et le CMB.
L’eﬀet tSZ peut donc être séparé en deux parties distinctes, l’une correspondant aux propriétés
physiques de l’amas de galaxies, contenues dans le paramètre de Compton y, et une autre conte-
nant la dépendance en fréquence de l’intensité de l’eﬀet.
La ﬁgure 2.1 présente la distorsion du spectre EM, en unité d’intensité, produite par l’eﬀet tSZ en
fonction de la fréquence et de la température, mettant aussi en évidence l’impact des corrections
relativistes sur cette distorsion selon la température. On constate que pour une température de
5 keV les corrections relativistes sont négligeables et deviennent importantes au-delà de 10 keV.
Au-delà d’une température électronique de 10 keV environ 2% de l’énergie totale de l’électron est
constituée par son énergie cinétique, son énergie de masse étant de 511 keV, les eﬀets relativistes
commencent alors à jouer un rôle non négligeable [Birkinshaw 1999,Rephaeli 1995].
Cet eﬀet présente un certain nombre d’avantages, tout d’abord le comportement spectral ne dé-
pend pas de la température de l’amas ou du décalage vers le rouge auquel se trouve l’amas. Dans
le cas non relativiste il prend une forme analytique simple. L’intensité de cet eﬀet est propor-
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tionnelle au produit Tene, contrairement à l’émission X qui est proportionnelle à n2eT
1/2
e . L’eﬀet
tSZ permet donc de pouvoir sonder des zones moins denses et donc à plus grand rayon que ne le
permettent les rayons X.
Cet eﬀet possède aussi une signature spectrale très caractéristique par rapport au CMB, il est
négatif à basse fréquence (< 217 GHz), nul à 217 GHz et positif au-delà. De plus le fait d’être
indépendant du décalage vers le rouge oﬀre la possibilité de détecter des amas à haut décalage
vers le rouge. Seule la résolution angulaire, entrainant une dilution du signal tSZ, sera reliée au
décalage vers le rouge. En déﬁnitive, c’est le ﬂux tSZ total reçu qui est important pour la capacité
de détection des amas ponctuels au regard de la résolution de l’instrument de détection. En eﬀet
le ﬂux total SZ reçu par un amas s’écrit
Y =
Z
y dΩ (2.39)
où Y est l’intégrale du paramètre y sur l’angle solide Ω couvert par l’amas. Cette grandeur sera
donc reliée au décalage vers le rouge par Y / D2ang avec Dang la distance angulaire. On rappelle
qu’en revanche l’intensité lumineuse émise par les amas, comme le sont les émissions optiques ou
X sont reliées au décalage vers le rouge par le carré de la distance de luminosité D2lum. L’eﬀet
tSZ oﬀre ainsi une bien meilleur profondeur en décalage vers le rouge que les observations en
optique ou en X, seulement limitée par la résolution instrumentale.
Il est important de noter que si l’on suppose l’amas isotherme on peut alors réécrire le paramètre
de Compton intégré sous la forme
Y / MT
D2ang
. (2.40)
Le ﬂux tSZ est donc une sonde particulièrement intéressante pour la détermination de la masse
des amas de galaxies. En utilisant la loi d’échelle liant M et T il devient possible de construire
des lois d’échelle reliant la masse et le ﬂux SZ, qui peut alors être relié aux grandeurs mesurées
en X et en optique par le même type de relation [Planck Collaboration et al. 2011r, Planck
Collaboration et al. 2011p,Planck Collaboration et al. 2011j]. Ces relations possèdent cependant
une dispersion intrinsèque assez importante.
2.3.2 L’effet SZ cinétique
L’eﬀet SZ cinétique (kSZ) est produit par le mouvement global des électrons de l’amas de
galaxies dans le référentiel du CMB. Il dépend donc de la vitesse particulière de l’amas de galaxies
exprimée dans le référentiel du CMB. La distribution de vitesses attendue pour les amas de
galaxies est relativement faible (' 500 km/s) [Lavaux et al. 2012a]. Les amas en mouvement dans
le référentiel du CMB ne perçoivent pas un rayonnement isotrope (eﬀet de dipôle) [Lineweaver
et al. 1996], la diﬀusion Compton inverse sur les électrons tend à uniformiser ce rayonnement.
Ainsi un observateur au repos dans le référentiel du CMB verra lui une variation de température
dans la direction de l’amas. L’amplitude de cet eﬀet est environ un ordre de grandeur plus faible
que l’eﬀet tSZ, elle prend la forme suivante
∆I⌫
I0
= −βr⌧ x
4ex
(ex − 1)2 (2.41)
soit en unité de température CMB
∆TCMB
TCMB
= −βr⌧ (2.42)
avec βr = vrc où vr est la vitesse radiale par rapport à l’observateur de l’amas et ⌧ =
R
los neσTdl
la profondeur optique sur la ligne de visée. La vitesse radiale est considérée positive dans le
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sens observateur-amas ainsi l’eﬀet est positif si l’amas se rapproche de l’observateur et négatif si
l’amas s’éloigne de l’observateur.
Cet eﬀet pose plusieurs problèmes en terme de détection. Tout d’abord il ne partage pas la même
signature spectrale que l’eﬀet tSZ. En fait, il possède la même signature spectrale qu’un corps
noir, donc il présente les mêmes propriétés spectrales que les anisotropies primaires du CMB.
Cet eﬀet ne sera pas observable pour tous les amas. En eﬀet un amas ayant une vitesse radiale
nulle par rapport à la Voie Lactée ne sera pas observable via cet eﬀet. De plus la distribution
spatiale de ce signal est pratiquement identique à celle de l’eﬀet tSZ. Ceci risque donc de mener
à des problèmes au niveau de la séparation de sources, du fait de la forte corrélation entre ces
deux composantes (voir chapitre 5). L’observation de l’eﬀet kSZ sera la plus eﬃcace à 217 GHz
là où l’eﬀet thermique sera nul. De plus l’eﬀet tSZ produit des anisotropies approximativement
de la même amplitude que les anisotropies primaires du CMB, en conséquences l’eﬀet kSZ pro-
duit des anisotropies 10 fois plus faibles que les anisotropies primaires. L’utilisation de cartes de
l’eﬀet tSZ (la construction de ce type de carte sera discutée au cours de cette thèse au chapitre
6) et/ou de cartes de répartition des vitesses dans l’Univers locale sera nécessaire pour obtenir
une détection de l’eﬀet kSZ. Les mesures actuellement disponibles pour l’eﬀet kSZ donnent des
valeurs compatibles avec la dispersion de vitesse attendue pour les amas de galaxies de l’ordre de
quelques centaines de km/s [Kashlinsky et al. 2009,Lavaux et al. 2012b]. En 2012 la collaboration
ACT rapporte la première détection de l’eﬀet kSZ [Hand et al. 2012].
Ceci constitue une preuve additionnelle forte de l’expansion de l’Univers. En eﬀet les vitesses
déduites du décalage vers le rouge sont bien supérieures à celles obtenues via l’eﬀet kSZ, indiquant
que le redshift est bien produit par l’expansion et non par la vitesse particulière des amas de
galaxies elles mêmes.
2.3.3 Les effets polarisés
Il existe diﬀérents eﬀets SZ polarisés (pSZ) [Sazonov & Sunyaev 1999]. Si l’eﬀet kSZ est pro-
duit par un eﬀet dipolaire, l’eﬀet pSZ est produit par des anisotropies quadripolaires. Les eﬀets
SZ polarisés peuvent être produits directement par le quadripôle du CMB ou alors résulter du
quadripôle (relativiste) induit par le mouvement propre d’un amas dans le référentiel du CMB.
Ces eﬀets ne peuvent être mis en évidence qu’en utilisant les paramètres de Stokes Q et U de la
lumière reçue en provenance des amas de galaxies. Ces eﬀets sont plus de 2 ordres de grandeur en
dessous de l’eﬀet kSZ, ce qui rend leurs détection extrêmement diﬃcile. En eﬀet d’autres eﬀets
polarisés dominent largement ce signal tels que les avant-plans galactiques et le CMB.
Les eﬀets pSZ sont bien en dessous des aptitudes de détection des instruments actuels, une des-
cription détaillée peut être trouvée auprès des auteurs suivant [Audit & Simmons 1999] [Sazonov
& Sunyaev 1999].
2.3.4 Le spectre de puissance de l’effet tSZ
Le spectre de puissance des amas de galaxies observés via l’eﬀet tSZ est donné d’une part par
la contribution individuelle des amas de galaxies et d’autre part par la distribution spatiale de
ces amas. La contribution individuelle de chaque amas peut être calculée à partir d’une fonction
de masse. L’une des fonctions de masse les plus utilisée est surement la fonction de masse de
Press-Schechter [Press & Schechter 1974] que nous avons présentée précédemment, ou encore
la fonction de masse Universelle [Tinker et al. 2008]. Elles permettent d’écrire le spectre de
puissance sous la forme
CPl =
Z
dz
dV
dz
Z
dM
dN
dV dM
|yl(M, z)|2 (2.43)
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avec CPl est la contribution poissonienne au spectre de puissance de l’eﬀet tSZ en unité de
paramètre de Compton, le terme dNdV dM étant la fonction de masse donnant le nombre d’amas
attendu par unité de masse et de volume comobile, le paramètre yl correspond à la transformée
en harmonique sphérique du proﬁle de pression projeté sur le ligne de visée et sur la sphère. Ainsi
ce dernier terme dépend, même dans le cas d’un proﬁl de pression Universel, de la masse pour
sa normalisation et du redshift pour sa taille apparente sur le ciel.
Le terme venant des corrélations dans la distribution spatiale des amas peut quant à lui s’écrire
CCl =
Z
dz
dV
dz
Z
dMP 1/2c
dN
dV dM
yl(M, z)
]2
, (2.44)
avec CCl la contribution de la corrélation entre la position des amas au spectre de puissance de
l’eﬀet tSZ en unité de paramètre de Compton, et Pc la spectre de puissance de corrélation des
amas de galaxies [Komatsu & Kitayama 1999,Diego & Majumdar 2004].
En pratique il existe une troisième contribution provenant de l’émission tSZ diﬀuse produite par
les ﬁlaments de matière reliant les amas de galaxies entre eux CDl . Cette contribution peut être
estimée grâce à des simulations numériques de formation des structures (telles que celles qui
seront discutées dans les chapitres 8 er 9).
Le spectre de puissance total de l’eﬀet tSZ est donc la somme de ces 3 contributions. Il est
fortement dépendant de la fonction de masse utilisée ainsi que du proﬁl de pression choisi pour
les amas de galaxies. Les contraintes issues de Planck permettent de connaitre le proﬁle de
pression des amas jusqu’à un rayon de 3R500 (voir chapitre 8).
En terme de spectre de puissance l’eﬀet tSZ devient dominant par rapport aux autres com-
posantes astrophysiques à des multipôles supérieurs à 3000. Avec Planck nous ne sommes pas
capable de mesurer de si petites échelles angulaires (l > 2000), du fait de la résolution angu-
laire maximale de 5 arcminutes. Par contre nous pouvons construire des cartes de paramètre de
Compton avec des méthodes de séparation de composantes exploitant les diﬀérentes fréquences
d’observations de Planck (voir chapitre 6). Ceci constitue un intérêt majeur car à ces échelles (l
< 1000) le spectre de puissance de l’eﬀet tSZ est surtout sensible à la physique du cœur des amas
et au paramètre de densité de l’Univers. Cela signiﬁe une possible mesure de σ8 dans la mesure
où Cl / σ78(Ωbh)2 [Komatsu & Seljak 2002]. Cependant ce travail au sein de la collaboration
Planck est actuellement en cours et ne sera donc pas présenté dans cette thèse.
2.3.5 Expériences sensibles au SZ
De nombreuses campagnes expérimentales ont déjà été menées pour étudier les amas de ga-
laxies via l’eﬀet tSZ. Dès la ﬁn des années 90 il y a eu DIABOLO [Desert et al. 1998, Désert
et al. 2002], OVRO [Benson et al. 2004], BIMA [Dawson et al. 2006], SuZIE [Benson 2004],
CBI [Sievers et al. 2009], Ryle [Grainge et al. 2002]. L’objectif de cette première génération a été
la détection du signal tSZ en provenance d’amas déjà observés en X ou dans le visible. Des cartes
d’eﬀet tSZ pour quelques dizaines d’amas ont ainsi pu être produites et des spectres obtenus.
Des détections statistiques de l’eﬀet tSZ ont aussi pu être réalisées à partir des données WMAP
et ARCHEOPS [Hernández-Monteagudo et al. 2006].
La génération actuelle d’instruments dédiés à l’observation de l’eﬀet tSZ se compose essentiel-
lement de deux types de technologies. Des instruments d’imagerie à base de bolomètres dans
le domaine millimétrique et des interféromètres radio. Pour des instruments basés au sol les in-
terféromètres présentent l’avantage de mesurer des ﬂux diﬀérentiels sur le ciel ce qui permet de
s’aﬀranchir des eﬀets atmosphériques. Cependant ces derniers fonctionnent à une fréquence ﬁxée.
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Les bolomètres eux mesurent un ﬂux total et sont facilement adaptables à diﬀérentes bandes de
fréquence. En revanche il sont sensibles à la contamination atmosphérique.
Des interféromètres au sol ont déjà acquis des données (AMI [Zwart et al. 2011], SZA [Muchovej
et al. 2007]), ces observations sont dédiées à des sondages très profonds à haute résolution an-
gulaire sur de petites portions du ciel. En parallèle, plusieurs expériences bolométriques au sol
réalisent des mesures à plus haute fréquences (ACBAR [Runyan et al. 2003], Bolocam [Sayers
et al. 2011], APEX [Halverson et al. 2009]) dédiées également à des sondages à haute résolution
sur de petites portions du ciel.
Des expériences bolométriques plus performantes (ACT [Hincks et al. 2010], SPT [Staniszewski
et al. 2009]), toujours au sol ont pu produire des séries de résultats de qualité, et permettent une
plus grande couverture du ciel. ACT rapporte la détection en aveugle de 23 amas de galaxies
dans un champ de vue de 455 deg2 dont 10 sont de nouveaux amas [Marriage et al. 2011], per-
mettant de placer des contraintes sur σ8 = 0.821 ± 0.044 et l’équation d’état de l’énergie noire
w = −1.14 ± 0.35 [Dunkley et al. 2011]. SPT rapporte la détection de 224 amas de galaxies
dans un champ de 720 deg2 incluant 117 nouveaux amas de galaxies. Cet échantillon combiné
avec les résultats des expériences CMB+BAO+H0+SNe permet d’obtenir σ8 = 0.807 ± 0.027
et w = −1.010 ± 0.058 [Reichardt et al. 2012]. SPT a aussi permis la détection d’amas à haut
redshift (z = 1.322) [Stalder et al. 2012], ainsi qu’un nouvel amas de galaxie détecté en pa-
rallèle de Planck [Story et al. 2011]. SPT a pu également contraindre le proﬁl de pression
des amas de galaxies [Plagge et al. 2010a] obtenant pour un modèle GNFW les paramètres
(↵,β, γ, c500) = (1.0, 5.5, 0.5, 1.0).
Enﬁn le satellite Planck lancé en 2009 avec une technologie bolométrique à très basse tempéra-
ture a permis d’eﬀectuer la première couverture complète du ciel sensible à l’eﬀet tSZ (Planck
early results et Planck intermediate results) et a déjà commencé à découvrir de nouveaux amas
de galaxies : plus d’un millier d’amas détectés à partir des données Planck sont attendus. De
façon plus prospective, des caméras à base de KIDs (Kinetic Inductance Detectors) [Boudou
et al. 2012] oﬀrent une voie de développement pour la future mesure de l’eﬀet tSZ grâce à de
grandes matrices de détecteurs.
Ce travail de thèse s’inscrit dans le cadre de l’expérience Planck (voir chapitre 3) et pré-
sentera les résultats obtenus sur l’eﬀet tSZ (voir partie IV) grâce aux mesures de haute précision
réalisées par le satellite Planck au cours de ces 3 dernières années.
2.3.6 Amas et cosmologie
Les amas de galaxies représentent un outil clef pour la compréhension du cosmos au même
titre que les anisotropies du CMB ou l’étude des supernovæ de type Ia. La ﬁgure 2.2 illustre la
complémentarité entre ces diﬀérentes observables. Une revue de applications cosmologiques de
l’eﬀet SZ peut être trouvée dans [Carlstrom et al. 2002].
Les amas de galaxies ayant un temps de formation de l’ordre de l’âge de l’univers, Ils consti-
tuent de véritables laboratoires d’étude de la formation des structures. Ils forment le lien entre
l’astrophysique et la cosmologie. Ce sont des objets récents dont nous avons sous les yeux de
nombreux stades de leur formation, permettant ainsi de remonter à l’évolution de densité de la
matière au cours de l’histoire de l’Univers [Moscardini et al. 2002,Diaferio et al. 2003].
Les amas de galaxies constituent les plus importantes concentrations de matière dans l’Uni-
vers, ils sont donc très sensibles aux paramètres cosmologiques, tout particulièrement aux pa-
ramètres régissant les mécanismes de formation des structures, telle que la densité totale de
matière. En 1996, [Carlberg et al. 1996] obtiennent une estimation de Ωm = 0.24± 0.05± 0.09,
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respectivement erreurs statistiques et systématiques.
Une autre utilisation des amas de galaxies intervient dans les comptages dNdz (z) [Oukbir
& Blanchard 1992], donnant accès à la fonction de masse des amas de galaxies. L’expérience
Planck tient une place toute particulière dans son aptitude à détecter l’eﬀet tSZ et dans sa
couverture totale du ciel avec une résolution angulaire jusqu’à 5 arcminutes. Récemment les
résultats de ACT permettent d’obtenir σ8 = 0.821 ± 0.044 [Dunkley et al. 2011], de même les
résultats de SPT conduisent à σ8 = 0.807±0.027 [Reichardt et al. 2012]. Il est également possible
d’utiliser ces sondages pour mesurer le spectre de puissance angulaire de l’eﬀet tSZ, permettant
ainsi un accès à la fonction de masse des amas de galaxies. Cette estimation ne souﬀre pas des
mêmes biais de sélection que les estimations de cette fonction de masse sur la base d’un échan-
tillon restreint d’amas de galalxies.
Au-delà de l’eﬀet tSZ, l’eﬀet kSZ permet de contraindre le flux de circulation (en anglais :
bulk flow) des amas de galaxies par une mesure de leur vitesse dans le référentiel du CMB.
Figure 2.2 – Contraintes sur les paramètres cosmologiques Ωm et Ωλ imposées par les aniso-
tropies du CMB, les supernovæ de type Ia et les comptages d’amas de galaxies. Figure tirée
de [Bahcall et al. 1999].
Deuxième partie
Planck : Des données brutes jusqu’aux
cartes
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3.1 Le satellite Planck
L’expérience satellite Planck 1 [Tauber et al. 2010,Planck Collaboration et al. 2011e] est une
mission de l’Agence Spatiale Européenne (ESA). Son lancement a été eﬀectué de façon conjointe
avec le satellite Herschel 2 le 14 mai 2009. Suite à son voyage jusqu’au point de Lagrange L2 du
système Terre-Soleil, situé à environ 1.5 million de kilomètres de la Terre, le satellite a entamé
sa campagne de mesure. La mission nominale consistait en deux couvertures complètes du ciel
eﬀectuées en 7 mois chacune. Allant au-delà de cette mission, Planck a pu eﬀectuer près de 5
couvertures complètes du ciel. Le 14 Janvier 2012, l’instrument hautes fréquences HFI [Lamarre
et al. 2003] (autour duquel s’axe ce travail de thèse) a été arrêté, cependant la mission a été
prolongée pour une année supplémentaire, pour l’instrument basses fréquences LFI [Bersanelli &
Mandolesi 2000].
Planck est un satellite dédié à l’observation du ciel dans le domaine micro-onde et millimétrique.
Il est composé de deux instruments HFI (High Frequency Instrument) et LFI (Low Frequency
Instrument), il couvre une plage en fréquence sans précédent allant de 30 GHz à 857 GHz.
L’objectif de cette mission est la mesure ultime des anisotropies primaires en température du
1. http ://www.rssd.esa.int/Planck
2. http ://www.esa.int/SPECIALS/Herschel/index.html
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CMB, et la mesure des anisotropies en polarisation avec une précision inégalée. Sur l’essentiel du
spectre de puissance (l < 2000) des anisotropies en température du CMB les incertitudes seront
dominées par la variance cosmique.
3.1.1 Le satellite
Figure 3.1 – Vue d’artiste du satellite Planck au point de Lagrange L2 du système Terre-Soleil.
Le satellite Planck, présenté à la ﬁgure 3.1, est composé d’un télescope grégorien hors axe
de 1,5 m de diamètre apparent. Ce diamètre correspond à l’association des diamètres des miroirs
primaire (1.7 m) et secondaire (1.0 m), qui satisfait la condition de Mizuguchi-Dragon [Mizugu-
chi et al. 1978,Dragone 1982]. Ce dernier miroir permet l’acheminement de la lumière jusqu’aux
deux instruments HFI et LFI. Planck comporte également :
– un senseur stellaire, qui permet de reconstruire le pointage du satellite avec une grande
précision,
– trois ailettes de refroidissement permettant la séparation entre la partie chaude (chauﬀée
par le rayonnement solaire et l’électronique) et la partie froide (instruments de mesure),
– un module de service renfermant l’électronique des instruments LFI et HFI, du satellite et
des réservoirs à Hélium,
– une enceinte protégeant le satellite de la lumière parasite,
– des panneaux solaires servant à produire la puissance électrique.
Les données recueillies par le satellite sont communiquées durant une fenêtre de 3 heures par
jour à une station de l’ESA en Australie avant d’être redirigées vers diﬀérents centres de calcul.
3.1.2 La stratégie de pointage
La stratégie de balayage du ciel par Planck consiste en de grands cercles sur le ciel qui sont
eﬀectués grâce à la rotation du satellite à une vitesse de rotation fspin d’environ 1 rpm.
Le télescope pointe à 85 degrés de l’axe de rotation du satellite, et est dirigé dans la direction
opposée à celle du soleil pour s’aﬀranchir de toute pollution lumineuse. De façon à obtenir une
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forte redondance d’observation, Planck eﬀectue entre 40 et 60 balayages de la même région du
ciel (dans la suite l’ensemble des 40-60 observations seront nommées RINGs et un balayage sera
nommé cercle). Cette redondance sera un point clef pour la construction des cartes du ciel et
l’estimation des erreurs instrumentales en réduisant autant que faire se peut les eﬀets systéma-
tiques. Après l’observation d’un RING le satellite se décale d’environ 2 arcminutes pour observer
un nouveau RING. Le senseur stellaire permet la reconstruction de la direction d’observation au
cours du temps. Les écarts de pointage entre le senseur stellaire et le télescope sont estimés grâce
à l’analyse des sources ponctuelles. Ceci garantit une précision de pointage de 20 et 10 secondes
d’arcs [Planck HFI Core Team et al. 2011a] respectivement dans la direction perpendiculaire au
sens du balayage et dans la direction du balayage.
3.1.3 Le plan focal
Figure 3.2 – Schéma du plan focal du satellite Planck où sont disposés les diﬀérents détecteurs
des deux instruments LFI et HFI. Les instruments polarisés sont représentés par des traits noirs,
l’orientation du trait noir indique l’axe de polarisation auquel est sensible le détecteur.
La lumière redirigée par le télescope arrive sur le plan focal où sont disposés les diﬀérents
détecteurs de mesure des instruments HFI et LFI. Un schéma de ce plan focal est présenté à la
ﬁgure 3.2. Les détecteurs d’HFI sont disposés au centre du plan focal, ceux de LFI sont repartis
à la périphérie. Les détecteurs d’une même bande de fréquence sont disposés sur une ou deux
lignes et sont espacés par une distance équivalente au demi lobe instrumental attendu. Chaque
ligne du plan focal est quant à elle séparée de 30 minutes d’arc 3. Pour l’acquisition des données,
les diﬀérents détecteurs du plan focal sont agencés en ceintures. Cet agencement a été eﬀectué
de sorte que la perte d’une "ceinture" n’entraîne qu’une perte minime d’information repartie
entre les diﬀérentes bandes de fréquences, lesquelles sont donc par là même reparties entre les
diﬀérentes ceintures.
3. http ://www.rssd.esa.int/SA/PLANCK/docs/Bluebook-ESA-SCI_2005_V2.pdf
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3.1.4 La cryogénie
L’une des principales innovations et la raison de la performance du satellite Planck réside
dans son système cryogénique permettant aux diﬀérents détecteurs de travailler à très basse tem-
pérature assurant une grande sensibilité de mesure.
Le système de refroidissement de l’instrument Planck est composé de trois étages actifs et d’un
système passif, lequel est assuré par les ailettes de refroidissement (V-grooves) présentes sur le
satellite. Ce refroidissement passif permet d’atteindre une température d’environ 50 K. Le re-
froidissement actif est quant à lui constitué de quatre étages principaux :
– étage à 18 K : cette température est atteinte grâce à un système de détente en cycle
fermé d’hydrogène appelé sorption cooler [Bhandari et al. 2000]. Ce système opère par
une succession de détentes Joule-Thomson utilisant de l’hydrogène. Cet étage fourni la
température de fonctionnement de l’instrument LFI et la première étape de refroidisse-
ment pour l’instrument HFI, la température moyenne de cet étage est de 18.2K [Planck
Collaboration et al. 2011f].
– étage à 4 K : la température de 4.75 K [Planck Collaboration et al. 2011f] est atteinte
par une expansion Joule-Thomson en cycle fermée à base d’Hélium 4 [Bradshaw & Or-
lowska 1997,Lamarre et al. 2010]. Ce système contrairement au premier, contient des par-
ties mobiles et produit des vibrations plus importantes. Les compresseurs ont été placés
de telle sorte que les vibrations produites soit en opposition de phase aﬁn de les limiter
(nous verrons cependant que ces vibrations se retrouvent dans les données en temps issues
du satellite, ce qui devra être traité).
– étage à 1.4 K et 100 mK : le refroidissement ﬁnal, donnant la température de fonctionne-
ment de HFI (à 100 mK) est opéré par un système de dilution en cycle ouvert d’3He dans
l’4He [Benoît et al. 1994]. Les température moyenne sont respectivement 1.393 K et 0.1028
K [Planck Collaboration et al. 2011f].
3.2 Les instruments LFI et HFI
3.2.1 Low Frequency Instrument (LFI)
L’instrument basses fréquences LFI [Bersanelli & Mandolesi 2000,Mennella et al. 2011] est
composé de 22 radiomètres multifréquences avec une ampliﬁcation très peu bruitée basée sur des
transistors cryogéniques InP HEMTs (Indium Phosphide High-Electron-Mobility Transistors).
En utilisant des radiomètres centimétriques dans la lignée des expériences DMR de COBE et
WMAP et en travaillant à 18K, LFI permet une mesure de précision dans trois bandes de
fréquences distinctes centrées respectivement à 30, 44 et 70 GHz. Il est composé de 11 paires
de détecteurs polarisés : 4 radiomètres à 30 GHz, 6 à 44 GHz et 12 à 70 GHz. Les principales
caractéristiques de l’instrument LFI sont présentées au tableau 3.1 [Mennella et al. 2011].
La température est estimée par la mesure du diﬀérentiel entre le signal observé sur le ciel et un
corps noir de référence fourni par l’étage de refroidissement à 4K de HFI.
La mesure à 70 GHz est celle qui revêt le plus d’importance dans le cadre de l’étude du CMB
avec LFI. En eﬀet, c’est à cette fréquence que les avant-plans galactiques (que nous présenterons
à la ﬁn de ce chapitre) seront les plus faibles par rapport au CMB. Cependant du fait de sa
résolution angulaire limitée (' 13 arcminutes à 70 GHz), l’instrument LFI ne sera pas le plus
adapté à la mesure des anisotropies du CMB aux plus petites échelles angulaires.
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Table 3.1 – Caractéristiques principales de fonctionnement de l’instrument LFI en vol [Mennella
et al. 2011]
Fréquences centrales (GHz) 30 40 70
Paires de radiomètres polarisés 2 3 6
Résolution angulaire (FWHM en armin) 32.65± 1.28 27.92± 1.05 13.10± 0.17
Ellipticité 1.28 1.26 1.27
Sensibilité (µK.s1/2) 146.8 173.1 152.6
Table 3.2 – Caractéristiques principales de fonctionnement de l’instrument HFI en vol [Planck
HFI Core Team et al. 2011b]
Fréquences centrales (GHz) 100 143 217 353 545 857
Bolomètres non polarisés 0 4 4 4 4 4
Bolomètres polarisés 8 8 8 8 0 0
Résolution angulaire (FWHM en armin) 9.37± 0.06 7.10± 0.10 4.66± 0.06 4.45± 0.05 3.80 3.67
Ellipticité 1.17 1.05 1.11 1.16 1.03 1.04
Sensibilité (µK.s1/2) 22.98 20.26 30.95 113.1 814.0 23798
3.2.2 High frequency Instrument (HFI)
L’instrument hautes fréquences HFI [Lamarre et al. 2010,Planck HFI Core Team et al. 2011b]
est sensible dans 6 bandes de fréquences diﬀérentes centrées à 100, 143, 217, 353, 545 et 857 GHz,
avec une résolution angulaire allant de 10 à 5 arcminutes. L’instrument HFI est constitué de 52
bolomètres, constitués d’une grille conductrice reliée à des thermomètres sensibles à de faibles
variations de température. Les grilles conductrices de chaque bolomètre reposent sur un support
en Silicium isolé thermiquement.
Soumis à un rayonnement, la grille transforme ce dernier en chaleur qui sera mesurée par un
thermomètre en germanium [Bock et al. 1995, Lamarre et al. 2003, Jones et al. 2003]. Cette
technologie avait déjà été employée avec succès et a prouvé son eﬃcacité lors des expériences
Archeops [Benoît et al. 2002], BOOMERanG [Crill et al. 2003] et Maxima [Rabii et al. 2006].
La taille du maillage de ces détecteurs déﬁnit la limite basse de la longueur d’ondes auxquelles le
bolomètre est sensible. La conﬁguration en maille permet de réduire la section eﬃcace d’impact
avec les rayons cosmiques.
Les bolomètres de l’instrument HFI sont limités par le bruit de photons qui est égal aux autres
sources de bruit : phonons (proportionnel à la température), Johnson (lié aux variations de ten-
sion aux bornes des thermomètres), FET (produit par la chaine de lecture) auquel s’ajoute le
bruit provoqué par les vibrations mécaniques et le bruit basse fréquence dû aux dérives ther-
miques.
Vingt des cinquante-deux bolomètres possèdent un maillage disposé en toile d’araignée (dit SWB
pour Spider Web Bolometer). Ils sont uniquement sensibles à l’intensité totale. Trente-deux bo-
lomètre polarisés (dits PSB : Polarisation Sensitive Bolometers) sont sensibles à un seul axe de
polarisation linéaire. Ils sont montés par paires, ayant des axes de polarisation orthogonaux sur
un même emplacement du plan focal. La grille est constituée de ﬁls d’or parallèles. Les axes de
polarisation entre deux emplacements sur le plan focal sont également tournés de 45 degrés pour
permettre une reconstruction des paramètres de Stockes, qui nécessite au moins trois axes de
polarisation distincts.
L’instrument HFI possède également 2 bolomètres aveugles (identiques à des bolomètres SWBs
à 217 GHz) utilisés pour contrôler les eﬀets thermiques. Les principales caractéristiques de l’ins-
trument HFI sont présentées dans le tableau 3.2.
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3.2.3 Objectifs scientifiques majeurs de Planck
Avec une résolution angulaire 3 fois supérieure à celle de WMAP et un rapport signal sur
bruit plus grand d’un ordre de grandeur ainsi qu’une couverture en fréquences bien plus large
(tout particulièrement à hautes fréquences avec l’instrument HFI), Planck aura accès à une
quantité d’information bien plus vaste concernant la température et la polarisation du CMB.
Planck pourra ainsi fournir des avancées majeures dont les principales sont listées ci après :
– L’estimation des paramètres cosmologiques par l’étude des anisotropies du CMB en tem-
pérature. La mesure du spectre de puissance à très haut l permettra de contraindre les
paramètres Ωb et ΩΛ avec une précision d’un ordre de grandeur supérieur aux mesures
existantes.
– L’estimation des paramètres cosmologiques par l’étude des anisotropies du CMB en pola-
risation. Ceci permettra tout particulièrement de contraindre l’histoire de l’ionisation de
l’Univers et placer des contraintes sur les modèles d’inﬂation [Baumann et al. 2009].
– Les anisotropies secondaires du CMB : Planck permettra ainsi l’étude de l’eﬀet de len-
tille gravitationnelle [Seljak & Zaldarriaga 2000], de l’eﬀet Sachs Wolf intégré [Sachs &
Wolfe 1967] ainsi que les eﬀets Sunyaev-Zel’dovich thermique et cinétique [Zeldovich &
Sunyaev 1969]. Nous nous focaliserons sur l’eﬀet tSZ au cours de cette thèse.
– L’étude des émissions diﬀuses d’avant-plans galactiques. L’accès à une plus grande gamme
de fréquences oﬀre la possibilité d’étudier les diﬀérentes composantes de l’émission diﬀuse
galactique telle que le synchrotron, le bremsstrahlung, la poussière thermique, l’émission
anormale de poussière et les émissions moléculaires comme le CO [Planck Collaboration
et al. 2011k,Planck Collaboration et al. 2011m,Planck Collaboration et al. 2011b].
– L’étude des sources ponctuelles galactiques et extragalactiques
[Planck Collaboration et al. 2011g,Planck Collaboration et al. 2011h] et le Fond Diﬀus Infra-
rouge (FDI ou CIB pour Cosmic Infrared Background) [Planck Collaboration et al. 2011l].
3.3 Les grandes étapes du traitement des données : des données
brutes jusqu’aux cartes du ciel
Cette section liste les plus grandes étapes de l’analyse appliquée aux données ordonnées en
temps, une description détaillée peut être trouvée dans [Planck HFI Core Team et al. 2011a].
La ﬁgure 3.3 présente ces étapes sous forme d’un schéma récapitulatif. Je ne détaillerai ici que
l’analyse des données de l’instrument HFI [Planck HFI Core Team et al. 2011a]. Une description
détaillée du traitement de données dans le cadre de l’expérience LFI peut-être trouvée dans [Zac-
chei et al. 2011]. Le traitement des données est divisé en diﬀérentes étapes appelées "levels". Le
premier, L1, transforme les données brutes du satellite en données brutes ordonnées en temps. Le
second, L2, comprend la construction des cartes du ciel à partir des données brutes en temps, leur
caractérisation et un modèle de l’instrument (IMO). L2 est le cœur du processus de traitement
de données où les eﬀets systématiques sont identifiés et ensuite corrigés. Finalement, le niveau L3
comprend la séparation de composantes visant à la construction de cartes par émission physique,
la construction de catalogues de sources et leur caractérisation scientifique. Nous allons dans
cette section décrire le traitement des données au sein de L2 auquel j’ai participé au cours de
cette thèse.
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Figure 3.3 – Schéma du traitement des données appliqué aux données de l’instrument HFI de
Planck. L’analyse est séparée en trois niveaux distincts L1, L2 et L3, qui sont détaillés dans le
texte. Figure tirée de [Planck HFI Core Team et al. 2011a].
3.3.1 Traitement des données ordonnées en temps
Le traitement des données ordonnées en temps, TOI (Time Ordered Information), vise à
nettoyer et étiqueter les TOIs, en vue de leur utilisation dans la suite de l’analyse de données.
Les étapes clefs du traitement des TOIs sont : (1) démodulation, (2) détection et soustraction
de la contamination par les rayons cosmiques, (3) correction des eﬀets non linéaires, conversion
entre les unités instrumentales (Volts) et les unitées physiques (puissance absorbé en Watts),
(4) décorrélation des eﬀets thermiques, (5) corrections des eﬀets systématiques induits par les
vibrations dans l’étage à 4 K, (6) deconvolution de la réponse en temps du bolomètre, (7) ﬁltrage.
La description qui suit correspond au traitement appliqué aux données utilisées pour les Planck
Early Papers et qui est décrit dans [Planck HFI Core Team et al. 2011a]. Le traitement des
données pour les Planck Intermediate Papers qui constituent le cœur de cette thèse est très
similaire. Certaines modiﬁcations eﬀectuées sont décrites au chapitre 4.
Démodulation du signal
Les données bolométriques de Planck sont acquises à une fréquence de fsamp = 180.3737
Hz et sont modulées à fmod = fsamp/2 de manière à diminuer la contribution du bruit basse
fréquence. Dans une première étape cette modulation est corrigée.
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Correction de la contamination par les rayons cosmiques
Les rayons cosmiques, au point de Lagrange L2 où se trouve Planck, comprennent deux
composantes principales : une composante solaire de faible énergie ('keV) et une composante
galactique de haute énergie (de 300 Mev à 1 GeV) [Shikaze et al. 2007]. HFI n’est pas sensible
aux rayons cosmiques de basse énergie, c’est donc la composante galactique qui sera source de
contamination. De plus la mission Planck s’est déroulée durant le plus fort minimum d’activité
solaire du siècle [McDonald et al. 2010], ce qui malheureusement implique que la composante
Galactique des rayons cosmiques est donc à son maximum. Le nombre de rayons cosmiques
dans les données Planck [Planck Collaboration et al. 2011f] est environ 10 fois supérieur au
nombre de cosmiques observés dans la mission Archeops [Macías-Pérez et al. 2007]. Dans le cas
de Planck, les cosmiques détectés ont plusieurs sources : soit une interaction directe avec la
grille du bolomètre, soit probablement une interaction avec le support en silicium (qui constitue
la majeure partie des cosmiques détectés) [Planck HFI Core Team et al. 2011a,Planck HFI Core
Team et al. 2011b]. L’interaction d’un rayon cosmique avec un bolomètre de Planck produit
un glitch, qui est une augmentation soudaine du signal avec une relaxation plus lente. Plusieurs
populations de glitch ont été ainsi identiﬁées, en fonction des constantes de temps associées au
signal (très longues, longues et courtes). Les cosmiques sont détectés en utilisant la redondance
du satellite Planck qui observe entre 40 et 60 fois successivement le même endroit du ciel.
Étant donné le grand nombre d’impacts dans les données Planck, une suppression des données
aﬀectées n’est pas envisageable. Les rayons cosmiques sont donc soustraits en utilisant un modèle
ajusté sur chacune des populations de glitchs. Ainsi seule la partie initiale du glitch est masquée.
Au total entre 9 et 15 % des données sont inutilisées à cause de la contamination par des rayons
cosmiques.
Conversion d’unités
Il convient d’eﬀectuer la conversion entre les Volts mesurés par le bolomètre et la puissance
en Watts absorbée par ce dernier. Le facteur de conversion typique entre Volts et Watts est de
l’ordre de 109 V/Watt. Les bolomètres sont des détecteurs dont la réponse n’est pas linéaire. En
pratique ceci est fait en utilisant un modèle pour le gain et la variation lente du gain est corrigée
en utilisant des paramètres mesurés au sol [Pajot et al. 2010] et en vol [Planck Collaboration
et al. 2011f]. Les eﬀets non linéaires deviennent importants pour les planètes et en particulier
pour Jupiter.
Décorrélation des effets thermique
La principale source de ﬂuctuations thermiques dans les TOIs de HFI provient de l’étage à
100 mK qui est contrôlé par 4 thermomètres. Cependant les données des thermomètres sont trop
contaminées par les glitchs pour être exploitables. Les ﬂuctuations thermiques sont alors estimées
à partir des deux bolomètres aveugles après avoir soustrait la contribution des rayons cosmiques
et lissé le signal à 2 minutes. Les ﬂuctuations thermiques sont donc soustraites en eﬀectuant
une décorrélation à partir des TOIs patrons de ﬂuctuations thermiques issues des bolomètres
aveugles.
Les vibrations mécaniques
La machine mécanique de refroidissement à 4 K induit du bruit dans les bolomètres par
inférence électromagnétique et couplage. La fréquence de fonctionnement principale de la machine
à 4 K, 40.0834 Hz est bloquée avec la fréquence de modulation du signal. Les eﬀets systématiques
induits apparaissent dans le spectre de puissance de la TOIs à des fréquences prédictibles et avec
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une amplitude supérieure d’un ordre de grandeur ou plus par rapport au bruit. Les modes de
Fourier associés à ces fréquences sont alors soustraits. Cependant le signal astrophysique peut
avoir un impact et introduire des rebonds dans les cartes. Cet eﬀet a été corrigé en interpolant les
modes de Fourier par RING lorsque la fréquence de rotation du satellite est un multiple exacte
de la fréquence de modulation.
Déconvolution de la fonction de transfert en temps des bolomètres
La déconvolution est eﬀectuée dans l’espace de Fourier. La fonction de transfert en temps
est déterminée à partir des mesures au sol [Lamarre et al. 2010] et des mesures en vol avec les
observations de Mars en utilisant un modèle à 10 paramètres H10(f) = Hbolo ⇥Hres ⇥Hfilter,
Hbolo = Σi=1,3
ai
1+j2piτi
. Ce modèle rend compte de la propagation de la chaleur dans le bolomètre
avec 6 paramètres, (ai, ⌧i). Hres =
1+p7(2pif)2
1−p8(2pif)2+jp9(2pif) , avec 3 paramètres libres (p7, p8 and p9),
et Hfilter =
1−(f−fmod)2
1−p10(2pif)2+j(f/6)2 avec 1 paramètre (p10) décrivant l’électronique. En plus un ﬁltre
passe bas d’une largeur de 5 Hz est appliqué à l’inverse de la fonction de transfert en temps pour
prévenir de l’augmentation du bruit à haute fréquence suite à la déconvolution.
Filtrage du signal
Un ﬁltre passe-bas est appliqué aux données pour supprimer la fréquence de modulation à
90.19 Hz. Ce ﬁltre passe bas est adapté à chaque détecteur. Les critères d’optimisation de ce
ﬁltre visent à avoir exactement 0 à la fréquence de modulation, à empêcher une augmentation
de la taille du lobe instrumental dans la direction d’observation (moins de 20 % supérieure à
celle dans le sens orthogonal) et à réduire l’augmentation de bruit à haute fréquences due à la
déconvolution de la réponse en temps du bolomètre. Il a été trouvé que des ﬁltres de Kaiser avec
13 points oﬀrent un bon compromis à 100 et 143 GHz, pour 217 et 353 GHz des ﬁltres à 21
points sont utilisés et des ﬁltres à 3 points pour 545 et 857 GHz.
Estimation du bruit et étiquetage des RINGs
Avant de projeter les TOIs nettoyées, il convient de vériﬁer que ces dernières sont de bonne
qualité, et d’étiqueter les RINGs qui présentent des anomalies de sorte qu’ils ne soient pas
projetés sur les cartes et ne contaminent pas le signal astrophysique.
3.3.2 Estimation du bruit
La qualité des RINGs peut-être contrôlée à partir des propriétés du bruit dans chacun d’eux.
Aﬁn de construire une estimation du bruit au sein d’un RING, nous utilisons la redondance
des observations du satellite qui observe entre 40 et 60 fois la même région du ciel de façon
consécutive. À partir de ces observations redondantes il est possible de construire une estimation
du signal astrophysique du ciel avec un meilleur rapport signal sur bruit. Une fois cette estimation
produite, il est possible de la soustraire à chacun des cercles ayant servi à sa construction. Le
signal astrophysique sur le ciel étant constant, on s’attend à soustraire la totalité du signal
astrophysique, ne laissant que le bruit présent dans les données en temps. Cette estimation du
bruit contient donc tout ce qui dans la TOIs n’est pas stationnaire d’un cercle au suivant. Ainsi
les eﬀet systématiques qui ne sont pas en phase avec la stratégie de pointage apparaissent de
façon plus marquée dans ces estimations du bruit qui sont nettoyées du signal astrophysique.
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Modélisation du bruit
Le bruit que l’on observe dans les données en temps peut essentiellement être décomposé
en deux parties : une composante dite blanche dont le spectre de puissance en fréquence est
globalement constant en fonction de la fréquence, aux eﬀets de ﬁltrage et de déconvolution
appliqués près ; et une composante dite rouge qui présente une dépendance en 1/f . La ﬁgure 3.4
présente le spectre de puissance moyen du bruit pour le bolomètre 143-5 mesuré sur une plage de
200 RINGs. On y observe clairement les deux contributions citées précédemment, la contribution
basse fréquence en dessous de 0.2 Hz et la composante blanche du bruit entre 0.2 et 90 Hz, qui
montre clairement les eﬀets des ﬁltrages. On observe également les raies 4K qui sont soustraites
et apparaissent comme des décréments de puissance dans le spectre de puissance.
Figure 3.4 – Spectre de puissance du bruit pour le bolomètre 143-5, représentant la puissance
en fonction de la fréquence (en Hz).
Étiquetage des RINGs
Les anomalies que l’on rencontre dans les estimations du bruit présent dans les RINGs
peuvent se classer en deux catégories distinctes. D’une part les anomalies qui ne sont pas di-
rectement liées au bruit, telles que les résidus de glitchs, les résidus de planètes, les dérives
thermiques, les sauts dans la ligne de base du RING et le RTS (Random Telegraphic Signal).
Ce dernier consiste en une succession de transitions entre 2 ou plusieurs états stables pour la
ligne de base du RING ou, les anomalies qui sont directement rattachées au bruit lui-même,
principalement la variation du niveau de bruit au cours du temps.
Au chapitre 4 nous nous intéresserons tout particulièrement au RTS et aux sauts de ligne de
base ainsi qu’à la stationnarité du bruit. Les méthodes d’étiquetage et de correction de ces eﬀets
systématiques seront donc discutées dans ce chapitre.
3.3.3 Étalonnage et construction des cartes
Dans cette section nous discuterons l’étape d’étalonnage et la construction des cartes (le
map-making) à partir des TOIs nettoyées et étiquetées via les procédés décrits précédemment.
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Étalonnage
L’étalonnage des données de l’instrument HFI est basé sur des sources étendues. À basses fré-
quences (  353 GHz), les composantes solaires et orbitales du dipôle sont utilisés comme étalons
absolus. À hautes fréquences (545 et 857), l’émission de la Galaxie est utilisée. L’étalonnage sur
le dipôle est eﬀectuée au niveau des RINGs plutôt qu’au niveau des cartes. Le gain est déterminé
pour chaque période où le pointage est stable par minimisation du χ2 en supposant que chaque
échantillon des données en temps peut être modélisé comme m = gdId+ ggTg +C + bruit. Id est
le signal du dipôle (solaire plus orbital) qui est construit à partir de la mesure du dipôle solaire
par WMAP [Hinshaw et al. 2009]. gd est le facteur de gain à déterminer, C est une constante, la
galaxie est modélisée en utilisant une carte patron Tg de l’émission de poussière galactique ex-
traite du Planck Sky Model (PSM) [Delabrouille et al. 2012]. Pour chaque RING, les paramètres
gd, gg et C sont ajustés. La limitation principale de cette approche est la contamination par les
autres émissions galactiques. Pour les bolomètres sensible à la polarisation, la polarisation des
émissions d’avant-plans et en particulier de la poussière est encore relativement peu connue, et
limite les performances de cette méthode. À hautes fréquences l’étalonnage est eﬀectué en utili-
sant les données FIRAS [Mather et al. 1990], en ajustant un spectre de corps noir modiﬁé aux
mesures et en extrapolant ce spectre aux fréquences d’observations de Planck. L’étalonnage
absolu des données Planck est meilleur que 2% à basses fréquences et meilleur que 7% à hautes
fréquences [Planck HFI Core Team et al. 2011a].
La construction des cartes : le Map-making
Le map-making correspond à la procédure de construction des cartes du ciel pour les trois
grandeurs I, Q et U à partir des données en temps mesurées par les bolomètres d’HFI où des
radiomètres de LFI. Chacun de ces bolomètres mesure la brillance de surface du ciel, dans une
direction donnée, convoluée avec un lobe instrumental. Le vecteur de données ordonnées en
temps, d, peut dès lors être modélisé comme la somme du signal physique issue du ciel convolué
T, et du bruit instrumental n. Chaque échantillon des TOIs peut s’écrire comme la combinaison
linéaire des trois grandeurs de Stockes I, Q et U , avec des poids dépendant à la fois des propriétés
du bolomètre et de la stratégie de couverture du ciel du satellite, comme suit
dt = Ip + ⇢Qpcos(2 t) + ⇢Upsin(2 t) + nt, (3.1)
avec (Ip, Qp, Up) les paramètres de Stokes convolués par le lobe de l’instrument, au pixel du ciel
p, ⇢ est le degré de polarisation (proche de zéro dans le cas d’une mesure de l’intensité totale,
proche de un dans le cas d’une mesure de la polarisation selon un axe privilégié), et  t est l’angle
de polarisation du détecteur considéré, qui dépend donc du système de référence au pixel p au
temps t.
Le modèle précédent peut également s’écrire :
d = A ·T+ n. (3.2)
La matrice de pointage A, de taille Ns ⇥ Np, lie chacun des échantillons de données ordonnées
en temps s à un pixel correspondant sur le ciel p.
La solution la plus générale pour inverser ce problème, et produire des cartes (I,Q, U) est obtenue
en maximisant la fonction de vraisemblance des données pour un modèle de bruit donné.
Tˆ =
(
A
T
N
−1
A
)−1 ·ATN−1d (3.3)
N = (AT ·N−1 ·A)−1 . (3.4)
48 Chapitre 3. La mission satellite Planck
avec N la matrice de covariance du bruit dans la TOI.
Plusieurs approches peuvent être utilisées pour résoudre ce problème, l’inversion directe de la
matrice de covariance [Borrill 1999], ou encore des systèmes itératifs [Prunet et al. 2000,Doré
et al. 2001, Cantalupo et al. 2010]. Dans le cadre de l’expérience HFI c’est une approche par
destriage qui a été utilisée [Tristram et al. 2011].
Le destriage, développé pour la mission Planck, vise à simpliﬁer le problème du map-making
dans le cas d’expériences possédant une très forte redondance. Cette technique a fait l’objet de
nombreux développements [Delabrouille 1998, Burigana et al. 1999]. Le bruit basse fréquence
peut être modélisé comme une unique ligne de base par RING si la fréquence dite fknee (fré-
quence pour laquelle le bruit basse fréquence en 1/f est équivalente au bruit blanc) est plus petite
que fspin. Cette méthode a été aussi adaptée à des expériences au sol ou en ballon [Patanchon
et al. 2008,Sutton et al. 2010].
Estimation du bruit dans les cartes
La redondance d’observation de Planck permet également de produire une estimation du
bruit présent dans les données une fois projetées sur le ciel. Nous avons vu précédemment qu’il
était possible de faire une estimation du bruit au niveau de la TOI, cependant une telle estimation
ne peut rendre compte du bruit dans les cartes que via des simulations d’un grand nombre de
TOIs de bruit, ce qui est très coûteux en terme de calcul. Alternativement pour obtenir une
estimation du bruit sur les cartes, on résout le map making pour plusieurs sous-ensembles des
données. Diﬀérents sous-ensembles peuvent être construits selon que l’on cherche une estimation
du bruit ou une estimation des systématiques :
– sous-ensembles de détecteurs (les détecteurs d’une même fréquence sont séparés en deux
groupes).
– sous-ensembles de couverture (Planck a eﬀectué près de 5 couvertures complètes du ciel,
on peut donc comparer ses diﬀérentes mesures indépendamment).
– sous-ensembles de cercles (les RINGs sont divisés en deux parties d’environ 20 - 30 cercles,
chacune étant projeté indépendamment).
Utiliser des sous-ensembles de couverture permet une estimation des systématiques produit par
la stratégie de pointage. Le pointage des couvertures 1 et 3 ainsi que 2 et 4 étant respectivement
les mêmes, ces eﬀets systématiques sont principalement dus aux erreurs sur la réponse en temps
des détecteurs.
Utiliser des sous-ensembles de cercles dans un même RING permet d’avoir une estimation per-
formante du bruit, la stratégie de pointage et le détecteur étant les mêmes pour les 2 sous-parties
du RING. C’est cette dernière approche qui sera utilisée pour rendre compte du niveau de bruit
présent dans les cartes. Nous utiliserons ainsi la diﬀérence entre les cartes construites à partir de
la première et de la seconde moitié d’un RING séparément aﬁn de soustraire le signal astrophy-
sique ne laissant que le bruit. Dans la suite ces estimations du bruit seront référencées sous le
nom de cartes Jack-Knife. De telles cartes présentent un intérêt majeur pour la caractérisation
des erreurs dans l’analyse de données des cartes HFI.
3.4 Les émissions astrophysiques présentes dans le ciel submilli-
métrique et micro-ondes
Aux anisotropies du CMB (voir chapitre 1) viennent s’ajouter d’autres émissions astrophy-
siques qui émettent dans la même gamme de longueur d’ondes que le CMB. Ces sources de
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contamination peuvent se séparer en deux catégories, les avant-plans galactiques et les avant-
plans extragalactiques. Ci-dessous une brève description des avant-plans majeurs dans le cas de
l’étude du CMB.
– L’atmosphère terrestre : dans le cas où l’observation est eﬀectuée à partir d’un téles-
cope au sol, le signal est pollué par les émissions et absorptions de l’atmosphère terrestre.
L’émission de l’atmosphère varie spatialement en fonction de l’élévation et plus localement
à cause des turbulences. Ces turbulences sont majoritairement présentes à basses fréquences
spatiales [Smoot et al. 1987]. Ceci a pour eﬀet de rendre diﬃcile la mesure des anisotropies
du CMB à grandes échelles angulaires. De plus les émissions de l’atmosphère augmentent
avec la fréquence.
– Objet du Système solaire (SSO) : le principal contaminant présent dans le système
solaire est le Soleil ainsi que les planètes. Cependant les planètes sont souvent utilisées
pour l’étalonnage et la mesure du lobe instrumental. De plus les planètes bougeant avec le
temps, la fraction de ciel qu’elles obstruent peut tout de même être observée à une date
diﬀérente. À ceci s’ajoute des objets comme les astéroïdes, les comètes ou encore la lumière
zodiacale. Cette dernière est produite par l’émission de grains de poussières en équilibre
thermique avec le Soleil dans le système solaire à environ 240-280 K [Maris et al. 2006].
– Rayonnement synchrotron : le champs magnétique galactique de quelques µG est en
mesure d’accélérer des électrons à des vitesses relativistes, qui en spiralant autour des lignes
de champs magnétique émettent un rayonnement de type synchrotron. L’intensité, le degré
de polarisation et le spectre électromagnétique de cette émission dépendent de l’intensité
et de la direction du champ magnétique galactique ainsi que de la distribution en énergie
des électrons [Rybicki & Lightman 1979]. En température d’antenne, le synchrotron suit
une loi de puissance avec un indice spectral variant entre -2.7 et -3.0 [Kogut et al. 2003].
– Poussières chaudes : cette émission est produite, dans le milieu interstellaire, par des
grains de poussières ayant une taille inférieure à 0.2 µm. Ils sont chauﬀés par les étoiles
avoisinantes et réémettent cette énergie thermiquement [Desert et al. 1990, Boulanger
et al. 1996] aux fréquences d’intérêts pour le CMB. Cette émission thermique peut être
modélisée par une loi de corps noir modiﬁée [Desert et al. 1990,Finkbeiner et al. 1999] avec
une température typique comprise entre 15 et 20 K pour un indice spectral de 1.8 [Planck
Collaboration et al. 2011k]. Ce processus est dominant aux fréquences supérieures à 150
GHz et est polarisé à hauteur d’environ 10% [Ponthieu et al. 2005,Benoît et al. 2004].
– Émission bremsstrahlung : dû à l’interaction entre les électrons libres présents dans le
milieu interstellaire avec les ions, un rayonnement de freinage (bremsstrahlung) est émis.
Exprimé en température d’antenne, cette émission est bien représentée par une loi de
puissance avec un exposant presque constant qui vaut -2.1. Cette émission est dominée à
basses fréquences (< 50 GHz) par le synchrotron et à haute fréquence (> 150 GHz) par la
poussière. Cette émission est donc particulièrement dure à isoler de façon claire [Bennett
et al. 2003b]. Aﬁn de tracer cette émission on utilise généralement la raie H↵ de l’hydrogène
qui trace les régions où l’hydrogène est ionisé. Ceci permet la construction de cartes patrons
de l’émission bremsstrahlung [Dickinson et al. 2003,Finkbeiner 2003].
– Émission anormale (AME) : dans le domaine micro-onde on trouve trace d’un excès
d’émission par rapport aux contributions attendues de la part des émissions galactiques dif-
fuses principales présentées ci-dessus. Cette émission a été observée par de nombreuses ex-
périences dans la gamme de fréquence 20-60 GHz [Kogut et al. 1996,Banday et al. 2003,La-
gache 2003,Watson et al. 2005]. Dans certaines régions comme Perseus
[Planck Collaboration et al. 2011m] cette composante est maximale à 20 GHz et a été
identiﬁée comme l’émission dipolaire de particules de poussière en rotation [Draine & La-
zarian 1998]. Cette émission peut être polarisée à hauteur de 3% [Battistelli et al. 2006].
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– Sources compactes galactiques : la source principale d’émission compacte dans la ga-
laxie provient de pulsars [Weiland et al. 2011] et de nuages de poussière froide [Désert
et al. 2008, Planck Collaboration et al. 2011n, Planck Collaboration et al. 2011g]. Par
exemple la Nébuleuse du Crabe est une source synchrotron avec un indice spectral de
-2.3 en température d’antenne [Macías-Pérez et al. 2007]. Les nuages de poussières froides
ont des température très basses (8-12 K) [Planck Collaboration et al. 2011g] et leur émission
est surtout importante entre 100 et 800 GHz.
– Émissions de raies moléculaires : les nuages moléculaires rayonnent une partie de leur
énergie sous forme de raies d’émission. Ces raies d’émission sont produites par la présence
de molécules subissant des transitions de niveaux d’énergie. L’une des plus importantes est
l’émission du CO, cette émission est présente surtout à 115, 230 et 345 GHz.
– Sources extragalactiques : les galaxies radio [Planck Collaboration et al. 2011d,Planck
Collaboration et al. 2011a] et galaxies infrarouges sont les contributions majeures aux
sources extragalactiques [Weiland et al. 2011]. Les galaxies radio émettent un rayonne-
ment synchrotron avec un indice spectral très variable d’une source à l’autre. Des mo-
dèles ont été produits à partir des catalogues de sources connues aﬁn d’en estimer la
contribution [Toﬀolatti et al. 1998]. Les galaxies rayonnent thermiquement via la poussière
qu’elles contiennent. Les galaxies IR non résolues donnent lieu au CIB [Planck Collabora-
tion et al. 2011l].
3.5 La séparation de sources astrophysiques
Aﬁn d’extraire une émission astrophysique d’un ensemble de composantes (anisotropies pri-
maires et secondaires du CMB et émissions d’avant-plans) nous aurons recours à des méthodes
dites de séparation de composantes. La séparation de composantes (ou séparation de sources)
est un domaine de l’analyse de données. Il consiste en l’extraction des diﬀérentes composantes
contenues dans un ensemble de données multicanal. On se place ainsi dans un système dit MD-
MC (Multi-Detectors Multi-Components) dont on souhaite isoler les diﬀérentes composantes.
La séparation de composantes est intensivement utilisée dans le monde de la recherche scienti-
ﬁque. Cela est particulièrement vrai en cosmologie pour l’étude du CMB et autres composantes
présentes sur le ciel dans le domaine submillimétrique.
3.5.1 Modélisation des données
On peut dans tous les cas écrire le signal perçu par chaque détecteur comme la combinaison
linéaire de composantes astrophysiques, plus une contribution de bruit instrumental.
T = A.S +N (3.5)
avec T le vecteur des cartes observées par les détecteurs, A la matrice de mélange des com-
posantes, S le vecteur des sources astrophysiques et N le vecteur de la contribution du bruit
instrumental. S est le résultat de la convolution du signal astrophysique par la réponse du dé-
tecteur, qui varie d’un détecteur à l’autre, ainsi que par tous les eﬀets produits par le traitement
des données. Il faudra tenir compte de ces eﬀets lors de l’étape de séparation de composantes,
en s’assurant que les cartes utilisées possèdent la même fonction de transfert pour le signal as-
trophysique.
De nombreuses approches permettent de résoudre ce système et d’obtenir une estimation de la
grandeur S. Ces méthodes ont souvent recours à des a priori sur la matrice A ou le bruit N,
aﬁn de converger vers la solution du problème. Nous mentionnerons ici les principales méthodes
utilisées dans le contexte de l’expérience Planck.
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3.5.2 Les différentes approches
Plusieurs angles d’approche peuvent être choisis en vue de trouver une solution à ce pro-
blème. Cette section listera et présentera brièvement les principales méthodes de séparation de
composantes utilisées dans le cadre de la mission Planck [Leach et al. 2008]. La plupart visent
essentiellement à estimer le CMB, cependant certaines de ces méthodes peuvent être appliquées
à d’autres composantes tel que l’eﬀet tSZ, par exemple :
– Commander [Eriksen et al. 2008] propose une approche paramétrique visant à réaliser
l’ajustement direct d’un modèle de CMB + avant-plans + bruit sur les données mesurées.
– Correlated Component Analysis (CCA) [Bedini et al. 2005] est une méthode qui part
d’une estimation de la matrice de mélange sur des portions du ciel en exploitant les corré-
lations spatiales présentes dans les données. À ceci s’ajoute des contraintes issues de cartes
patrons externes.
– Independant Componant Analysis (FastICA) [Maino et al. 2002] est une méthode
populaire d’estimation de composantes en aveugle. Aucune hypothèse n’est faite au sujet
de la matrice de mélange. Supposant que le CMB et les émissions d’avant-plans sont in-
dépendantes, la matrice de mélange est estimée en maximisant la non-gaussianité de la
distribution d’une combinaison linéaire des données prises comme entrées.
– FastMEM [Hobson et al. 1998] estime les cartes de chaque composantes en ajustant un
modèle dans l’espace des harmoniques sphériques en utilisant un a priori entropique.
– Generalised Morphological Component Analysis (GMCA) [Bobin et al. 2008] est
une approche qui permet de distinguer les diﬀérentes composantes en supposant que ces
dernières sont parcimonieuses sur une base de fonctions donnée, telle que, par exemple, les
ondelettes.
– Spectral estimation via expectation maximisation (SEVEM) [Martínez-González
et al. 2003] procède en trois étapes. Dans un premier temps une soustraction interne de
cartes patrons, est eﬀectuée aﬁn de produire des cartes nettoyées partiellement des émis-
sions d’avant-plans. Puis une estimation du spectre de puissance du CMB est produite
via l’algorithme EM et enﬁn une carte du CMB est construite en appliquant un ﬁltre de
Wiener aux cartes nettoyées des avant-plans.
– Spectral Matching Independent Component Analysis (SMICA)
[Delabrouille et al. 2003] utilise les corrélations des données dans l’espace des harmoniques
sphériques (en auto et cross-corrélation). Les paramètres recherchés sont typiquement les
éléments de la matrice de mélange et les spectres de puissance de composantes indépen-
dantes.
– Wavelet based high resolution fitting of internal templates (WI-FIT) [Hansen
et al. 2006] produit des cartes des émissions d’avant plans sans CMB en eﬀectuant la dif-
férence entre les diﬀérents canaux d’observations. Ces cartes sont utilisées comme cartes
patrons pour soustraire la contribution des avant-plans aux fréquences où le CMB domine.
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– Needlet Internal linear Combination (NILC) [Remazeilles et al. 2011] consiste en une
minimisation sous contrainte de la variance de la composante à reconstruire dans l’espace
des needlets.
– Modified Internal Linear Combination Algorhitm (MILCA) est une extension de
l’approche ILC (minimisation de la variance sous contrainte) et sera discuté au chapitre 5.
Les cartes produites (particulièrement de l’eﬀet tSZ) seront discutées au chapitre 6.
Chapitre 4
Stationnarité du bruit
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Dans ce chapitre nous allons nous intéresser à la structure du bruit et à sa stationnarité tout
au long de la mission Planck. En eﬀet le niveau de bruit de chaque détecteur étant utilisé pour
la construction des cartes, il est important de s’assurer que les propriétés du bruit sont en accord
avec les hypothèses qui sont faites à son propos. Les causes des variations dans le niveau de bruit
peuvent être multiples. Tout d’abord la présence de biais dans l’estimation du bruit, tels des biais
de construction comme nous le détaillerons, où alors des biais dus aux résidus de signal/artéfact
dans l’estimation du bruit. Les variations apparentes de gain d’ampliﬁcation peuvent également
être en cause. Enﬁn l’étude des variations du niveau de bruit permet de mettre en évidence des
RINGs anormaux, qui devront être exclus lors de la construction des cartes.
4.1 La non-stationnarité du bruit dans les données ordonnées en
temps HFI
4.1.1 Estimation de la variance du bruit
Durant un RING un même cercle est observé entre 40 et 75 fois environ. Nous utilisons ici
l’estimateur de bruit présenté au chapitre 3. On peut écrire
Di,j = Ai,j,j0Sj0 +Ni,j , (4.1)
où D correspond aux TOIs, S au signal astrophysique, N à la contribution du bruit instrumental
et A à la matrice de pointage. Les indices i et j (l’indice j0 est analogue à j) correspondent
respectivement à l’indice d’un cercle parmi les 40-75 cercles eﬀectués au cours d’un RING et à
la position sur le ciel. Nous faisons ici l’hypothèse que le signal astrophysique S peut être décrit
de façon eﬃcace par un ciel découpé en pixels. Si on associe à Di,j le pixel le plus proche de Sj0 ,
alors Ai,j,j0 possède soit la valeur 1, soit la valeur 0 : Ai,j,j0 = δj,j0 , On a alors
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Di,j = Sj +Ni,j . (4.2)
Etant donnée la redondance des observations on peut écrire
bSj = PiDi,j
nj
(4.3)
avec bSj l’estimation du signal construite à partir des TOIs, et nj le nombre de fois qu’un pixel
j est observé. Nous pouvons écrire l’estimateur du bruit sous la forme
bNi,j = Di,j −X
j
Ai,j,j0 bSj0 = Ni,j −X
k
Nk,j
nj
, (4.4)
avec l’indice k qui correspond au numéro du cercle dans le RING. Il est important de noter que
nj n’est pas constant à l’intérieur d’un même RING, mais dépend de la position dans le RING, à
cause de l’application d’un masque sur une portion des données. En eﬀet chaque échantillon de
l’estimation du signal bSj n’est pas vu de façon eﬀective (nombre d’échantillons valides) avec la
même redondance. Cependant si l’on suppose que la fraction des données masquées est répartie
de manière homogène sur le ciel, alors on peut écrire :
nj = ncercle
fring
fsky
, (4.5)
avec ncercle le nombre de cercles dans le RING, fring la fraction de données masquées dans
l’espace des TOIs et fsky la fraction de données masquées dans l’espace des pixels sur le ciel. Le
rapport de ces deux dernières grandeurs est en général de l’ordre de 0.8.
On déduit donc, en supposant que tous les échantillons Ni,j ont la même variance σ2, que
bσ2 = nj − 1
nj
σ2. (4.6)
La variance reconstruite bσ2 va alors dépendre directement de la durée du RING nj . Avant
d’étudier la stationnarité du bruit il convient donc de corriger de ce biais dans l’estimateur. Nous
allons maintenant nous focaliser sur les variations du niveau de bruit au cours de la mission.
4.1.2 Anomalies dans la variance du bruit
Dans les TOIs des bolomètres de HFI nous observons deux types de non stationnarité du
bruit. Le premier consiste en l’augmentation du niveau de bruit d’un RING isolé ou d’un nombre
restreint de RINGs, le second aﬀecte des plages de RINGs bien plus larges.
De façon à détecter les RINGs présentant une augmentation anormale du niveau de bruit, nous
utilisons la diﬀérence entre la déviation standard par RING et la médiane sur 101 RINGs consé-
cutifs.
On observe plusieurs types de variation du niveau de bruit en fonction du bolomètre considéré.
La ﬁgure 4.1 montre un bolomètre dont la déviation standard du bruit varie lentement sur de
grandes périodes de temps. La ﬁgure 4.2 montre la déviation standard du bruit pour un bolomètre
subissant une variation brutale dans le niveau de bruit. La ﬁgure 4.3 montre le cas d’un bolomètre
possédant un grand nombre de RINGs avec un comportement anormal (déviant fortement de la
valeur médiane). Ces RINGs anormaux sont représentés en rouge sur les ﬁgures précédemment
citées.
Etant donné le grand nombre d’échantillons dans l’estimation de la variance, l’hypothèse d’un
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Figure 4.1 – Déviation standard du bruit en fonction du numéro de RING pour le bolomètre
01-100-1b. En haut, la déviation standard en noir et la médiane sur 101 points en vert, en bas
le résidu après soustraction de la médiane et normalisation par la déviation standard du résidu,
mettant en relief les RINGs localement déviants du niveau de bruit moyen. Le trait horizontal
rouge représente le seuil à 5 σ, les RINGs au dessus de ce seuil sont représentés par des losanges
rouges.
comportement gaussien pour l’erreur d’estimation de la variance est crédible (theorem central
limit). On choisit donc de sélectionner tous les RINGs ayant une déviation standard s’éloignant
à plus de 5 σ de la médiane prise sur les 101 RINGs voisins.
Même après soustraction des RINGs anormaux, nous observons encore des variations dans le
niveaux de bruit (voir ﬁgure 4.2). Ces variations opèrent sur de larges plages de RINGs, par
exemple dans le cas du bolomètre 13-353-2, le niveau de bruit change brutalement d’environ
5%, et dans le cas du bolomètre 01-100-1b, il varie lentement au cours de la mission, avec une
amplitude des variations de l’ordre de 1% du niveau de bruit.
4.1.3 Corrélation avec les variations apparentes du gain
L’une des explications les plus intuitives pour expliquer les variations dans le niveau de bruit
est de corréler ces variations avec les variations apparentes du gain de l’instrument. La ﬁgure 4.5
présente le niveau de bruit en fonction de la variation du gain calculées lors de la procédure de
map-making. On observe clairement l’émergence de deux populations, l’une plus dense, à basses
valeurs du gain et du niveau de bruit, et l’autre plus ténue, à hautes valeurs du gain et du niveau
de bruit. Ces deux populations présentent une forte corrélation. Le coeﬃcient de corrélation ob-
servé est de ' 0.5. Ceci conﬁrme qu’une partie des non stationnarités du bruit sont produites
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Figure 4.2 – Déviation standard du bruit en fonction du numéro de RING pour le bolomètre
13-353-2. En haut, la déviation standard en noir et la médiane sur 101 points en vert, en bas
le résidu après soustraction de la médiane et normalisation par la déviation standard du résidu,
mettant en relief les RINGs localement déviants du niveau de bruit moyen. Le trait horizontal
rouge représente le seuil à 5 σ, les RINGs au dessus de ce seuil sont représentés par des losanges
rouges.
par les variations apparentes du gain.
Toutes les anomalies dans le niveau de bruit peuvent principalement se classer en seulement
deux eﬀets : des dérives dans la ligne de base (excès de bruit basses fréquences) des TOIs, ou des
changements dans le niveau de bruit blanc (voir ﬁgure 4.4). Les ﬂuctuations du niveau de bruit
blanc peuvent en partie être imputées aux ﬂuctuations apparentes du gain des bolomètres avec
le temps.
Dans la suite nous allons nous focaliser sur la détection de RINGs isolés dont la déviation
standard est anormale.
4.2 Détection des sauts de ligne de base
Parmi les sources d’anomalie dans le niveau de bruit présent dans les TOIs, certaines peuvent
faire l’objet d’une détection dédiée. Dans cette section je vais me focaliser sur la détection des
sauts de ligne de base et du RTS (random telegraphic signal : succession de transition entre
deux ou plusieurs états stables du niveau moyen du signal). Les sauts de ligne de base ainsi que
le RTS vont entraîner la production de non gaussianité dans le signal une fois projeté sur le
ciel. La contribution au premier ordre (en supposant le bruit comme gaussien et non corrélé) en
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Figure 4.3 – Déviation standard du bruit en fonction du numéro de RING pour le bolomètre
01-353-3b. En haut, la déviation standard (en noir) et la médiane sur 101 points (en vert), en bas
le résidu après soustraction de la médiane et normalisation par la déviation standard du résidu,
mettant en relief les RINGs localement déviants du niveau de bruit moyen. Le trait horizontal
rouge représente le seuil à 5 σ, les RINGs au dessus de ce seuil sont représentés par des losanges
rouges.
terme d’amplitude de ces eﬀets peut être exprimée en fonction du niveau de bruit, du nombre
de bolomètres et du nombre de couvertures du ciel.
Ap =
Ajp
fspintringNboloNsurvey
(4.7)
avec Aj et Ap les amplitudes des sauts respectivement dans la TOI et projetée sur le ciel. fspin est
la fréquence de rotation du satellite, tring la durée du RING contenant le saut, Nbolo le nombre
de bolomètres à la fréquence concernée et Nsurvey le nombre total de couvertures du ciel.
Ainsi en supposant 40 cercles par RING, 8 bolomètres à 100 GHz, 4 couvertures complètes du
ciel et un saut ayant une amplitude de 1 fois la déviation standard du bruit dans la TOI, on
trouve une amplitude projetée d’environ 0.03 fois la déviation standard du bruit. Ainsi le RTS
et les sauts de ligne de base contribuent de façon non négligeable au signal et ce même après
projection. Le propos de cette section sera donc d’identiﬁer les portions de TOI touchée par du
RTS ou des sauts, et dans la mesure du possible d’eﬀectuer une correction du signal.
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Figure 4.4 – En haut : estimation du bruit instrumentale pour un RING d’un bolomètre à 143
GHz (en noir) et ce même bruit lissé sur 101 points (en rouge). En bas : déviation standard
glissante calculée sur les 10000 premiers voisins en fonction de la position dans le RING.
Figure 4.5 – Corrélation RING à RING entre la déviation standard du bruit (en aW) et les
variations apparentes du gain. La courbe rouge présente le meilleur ajustement par un modèle
de la forme Y = a.X + b.
4.2.1 Procédure de détection des sauts de ligne de base
Dans un premier temps nous nous focaliserons sur la détection et la correction des sauts de
ligne de base dans les données en temps. De tels sauts ont une contribution aussi bien aux grandes
échelles angulaires (dans le sens de l’observation) et aux petites échelles angulaires (dans le sens
orthogonal au sens de l’observation). Il est donc important de réduire au maximum l’impact
de tels eﬀets systématiques sur les données avant de les projeter sur les cartes. Ce travail de
détection sera eﬀectué sur une estimée du bruit instrumental, telle que décrite dans les sections
précédentes.
Pour détecter les sauts dans la ligne de base présents dans les données en temps, nous avons
choisi de recourir à l’utilisation du total cumulatif de l’estimée du bruit, en ayant imposé au
préalable que la moyenne de ce résidu soit nulle. La ﬁgure 4.6 présente l’estimation du bruit et
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le total cumulatif associé pour deux RINGs, l’un présentant un saut (ligne du bas), l’autre étant
normal (ligne du haut). La ﬁgure présente également le contour à 5 σ pour le total cumulatif
attendu pour un bruit ayant un statistique gaussienne et un spectre de puissance équivalent à
celui mesuré pour le bruit dans les données Planck. Nous observons clairement qu’en présence
d’un saut de ligne de base, le total cumulative sort de l’intervalle de conﬁance à 5 fois la déviation
standard du bruit. Ainsi cette variable produit un moyen simple de mise en évidence la présence
d’un saut dans les données, et permet d’estimer sa position et son amplitude.
Figure 4.6 – Exemple de bruit présent dans les RINGs (à gauche) et de totaux cumulatifs de
ce bruit (à droite) obtenus dans deux cas : l’un présentant un saut (en bas) et l’autre sans saut
(en haut). En pointillé : contour à 5 fois la déviation standard attendu pour le total cumulatif.
Le fait d’imposer au résidu une moyenne nulle entraîne la réduction du nombre de degrés de
liberté de 1, ce qui est, au vu du nombre d’échantillons utilisés, négligeable pour l’estimation de
la variance. Mais, de fait, entraine également l’apparition d’un facteur de corrélation entre chaque
point de 1Nsample avec Nsample le nombre de points valides utilisés pour le calcul du total cumulatif.
En pratique un total cumulatif est une transformation linéaire et peut donc être écrit sous la
forme TC = A bN avec bN l’estimation du bruit, TC le total cumulatif et A la transformation
linéaire associée. Ce qui peut être réécrit plus explicitement sous la forme TCj =
Pj
i=1Ni. La
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matrice de covariance de ce total s’écrit alors
Ccum = ATCNEA (4.8)
où CNE est la matrice de covariance de l’estimée du bruit. Si nous supposons un bruit gaussien
non corrélé (avec une déviation standard σ), il possible d’exprimer la variance Vk d’un échantillon
k du total cumulatif TC comme
Vk = kσ
2 − k
2
Nsample
σ2
=
k(Nsample − k)
Nsample
σ2 (4.9)
avec k variant entre 1 et Nsample. Le terme kσ2 correspond à la variance d’une somme de k
échantillons non corrélés de même variance σ2. Le terme k
2
Nsample
σ2 provient de la corrélation
entre chaque échantillon induite par le fait d’imposer à bN une moyenne nulle.
On cherchera alors les cas où le rapport TCp
Vc
est supérieur à un seuil ﬁxé. Pour éviter de fausses
détections, le seuil est placé à 10 fois la déviation standard du bruit. Pour chaque saut identiﬁé,
cette procédure est appliquée séparément de nouveau sur les deux tronçons de données avant
et après la position du saut identiﬁé. De cette façon nous pouvons traiter la présence de plu-
sieurs sauts dans un même RING. Nous verrons cependant dans la suite qu’en présence d’un très
grand nombre de sauts successifs cette approche ne saurait être suﬃsante pour détecter toutes
les anomalies de ce type. Nous nous focaliserons donc ici sur des RINGs ne présentant que 1 à 2
sauts. Ceux présentant un plus grand nombre de sauts seront détectés via une méthode qui sera
présentée dans la suite de ce chapitre.
De fausses détections peuvent être produites par un fort bruit basse fréquence. Dans l’optique
de séparer ces derniers des sauts que nous souhaitons identiﬁer, nous avons calculé le rapport de
vraisemblance entre 2 modèles : un saut et une dérive linéaire dans la région de la détection (10
000 échantillons de large). Pour assurer la robustesse de nos détections nous avons également
cherché un excès dans la valeur absolue de la dérivée du résidu bN : en eﬀet dans le cas d’un saut
brutal on s’attend à observer une forte variation se traduisant par un excès dans la valeur de la
dérivée.
À partir de cette méthode nous sommes en mesure de déterminer la position et l’amplitude du
saut à partir desquelles une correction devient envisageable. En eﬀet la position du saut coïncide
avec la position du maximum (ou le minimum) du total cumulatif, et la valeur du total cumulatif
donne directement l’amplitude du saut.
4.2.2 Performance des estimateurs
Dans cette sous-section nous nous attarderons sur les capacités de détection de notre procé-
dure (utilisant l’excès de la valeur du total cumulatif). Pour cela nous allons développer de façon
analytique les trois critères que nous avons mentionnés à la section précédente, et étudier leurs
dépendances en fonction des paramètres du saut (position et amplitude).
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Total cumulatif Nous noterons Aj l’amplitude du saut, ainsi que b1 et b2, les deux lignes
de base respectivement avant et après le saut à l’échantillon k. Ils respectent la relation kb1 +
(Nsample − k)b2 = 0 et |b1 − b2| = Aj venant du fait que le résidu N est de moyenne nulle. En
conséquence le signal sur bruit de détection des sauts sur la base du total cumulatif TC peut
s’exprimer
JSNR =
s
k(Nsample − k)
Nsample
Aj
σ
. (4.10)
Rapport de vraisemblance Pour ce paramètre nous eﬀectuons deux ajustements à partir
d’un modèle de saut et d’un modèle de dérive lente produite par un fort bruit basse fréquence
(dérive linéaire). De ces deux ajustements, en supposant des barres d’erreur gaussienne, nous
calculons la diﬀérence des χ2 minimaux pour chacun des deux ajustements, ce qui est équivalent
au calcul du rapport des maximums de vraisemblance.
Nous nous placerons dans la suite dans le cas d’un saut, et eﬀectuerons les calculs dans ce cas (par
analogie, dans le cas d’une dérive, l’espérance du χ2 sera égale à l’opposé de la valeur attendue
quand les données contiennent un saut). Dans le cas d’un saut l’espérance du χ2 sera de 1 pour
l’ajustement par un saut. L’ajustement par une dérive linéaire peut alors s’écrire
χ2deriv = 1 + 4
FX
i=0
i2
A2j
4σ2
= 1 +
F (F + 1)(2F + 1)
6
A2j
σ2
(4.11)
∆χ2 =
F (F + 1)(2F + 1)
6
A2j
σ2
, (4.12)
avec ∆χ2 la diﬀérence de χ
2 et F le quart du nombre d’échantillons (choisi pour simpliﬁer les
notations) sur lesquels sont réalisés l’ajustement. Ce paramètre possède un pouvoir discriminant
fort, mais ne saurait servir de moyen de détection pour les sauts. Cette variable sera donc utilissée
en complément du total cumulatif. Ces deux variables suivant naturellement une distribution de
χ2 autour de leurs valeurs moyennes, l’erreur sur cette estimation étant donnée par la convolution
des deux distributions de χ2.
Dérivée première Finalement nous nous intéressons à la dérivée première du résidu en cher-
chant un excès dans la valeur de cette dérivée dans le voisinage immédiat de la position déduite
à partir du total cumulatif. Dans le cas présent la dérivée est estimée via l’utilisation d’un noyau
de convolution approprié, ce noyau est noté K et il est présenté à la ﬁgure 4.7 ; avec ce noyau de
convolution nous obtenons une dérivée lissée. Du fait des ﬂuctuations du bruit, une estimation
directe de la dérivée sans convolution ne produirait qu’une estimation très bruitée essentiellement
inexploitable.
Cette dérivée étant construite comme la somme de variables aléatoires gaussiennes, elle pré-
sente elle aussi une statistique gaussienne dont la déviation standard peut s’écrire
σd =
vuut LX
i=−L
K2i σ
2, (4.13)
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Figure 4.7 – Noyau de convolution utilisé pour le calcul de la dérivée en minimisant le bruit.
avec L la demi largeur du noyau de convolution. Dans notre cas nous obtenons
σd =
q
2
PL
i=0(2i)
2
L
σ
= 2
r
(L+ 1)(2L+ 1)
3L
σ, (4.14)
Pour la contribution maximale à la dérivée produite par la présence du saut on obtient le rapport
signal sur bruit suivant
PSNR =
LX
i=0
Aj
2i
σdL
= 2(L+ 1)
Aj
σd
=
r
3L(L+ 1)
2L+ 1
Aj
σ
. (4.15)
Conclusion Les trois variables JSNR, Dχ2 et PSNR permettent trois mesures indépendantes
des sauts. La variable JSNR est ainsi sensible à l’ensemble du RING, la variable Dχ2 permet une
discrimination forte entre un saut et une dérive et la variable PSNR permet d’être plus sensible
à la région locale du saut. En alliant ces trois variables, il est possible de produire une détection
très robuste des sauts dans les données ordonnées en temps avec un haut niveau de pureté. Ces
méthodes permettent de plus d’eﬀectuer 2 estimations de la position du saut et 3 estimations de
l’amplitude du saut.
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Ces approches sont complémentaires le total cumulatif est peu eﬃcace au début et à la ﬁn
du RING et la mesure de la dérivée permet une détection homogène sur l’ensemble du RING.
Dans la section suivante nous caractériserons les performances de la procédure que nous venons
de décrire en la testant sur des simulations réalistes des données Planck aﬁn de déterminer de
façon robuste les erreurs eﬀectives associées à la reconstruction de l’amplitude et de la position
du saut. Permettant identiﬁer les sauts qui doivent être corrigés pour réduire l’eﬀet systématique,
et ceux où une correction ne produirait pas d’amélioration notable des TOIs.
Les seuils sur ces trois variables sont placés de façon à obtenir un compromis satisfaisant
entre amplitude minimale des sauts détectés et qualité de la reconstruction. Les mêmes seuils
ont été utilisés à toutes les fréquences.
4.2.3 Reconstruction des sauts : Jump Corrector
Jump Corrector est un module que j’ai développé pour l’analyse des TOIs dans l’expérience
Planck aﬁn de pouvoir détecter et corriger les sauts de ligne de base. Ce module opère en
appliquant la méthode décrite précédemment. Jump Corrector, après détection d’un saut sur
l’estimation du bruit, eﬀectue la correction du saut si ce dernier est signiﬁcatif. Cette correction
est calculée sur l’estimée du bruit et est alors appliquée aux TOIs. Si la déviation standard du
RING augmente après la correction, cette correction est annulée : ceci préserve d’une éventuelle
détérioration des données. Dans cette section nous nous intéresserons à l’erreur de reconstruction
sur les paramètres du saut avec Jump Corrector.
4.2.3.1 Simulations de sauts
Aﬁn de pouvoir quantiﬁer l’eﬃcacité et les limites de Jump Corrector nous avons eu recours
à des simulations. Dans un premier temps nous utiliserons des simulations optimistes de bruit
gaussien non corrélé, puis nous utiliserons un bruit plus réaliste issu directement des données.
Simulations optimistes Dans ce premier test simpliﬁé nous avons ajouté un saut d’amplitude
et de position connues à une réalisation de bruit blanc. Cette simulation du bruit est ensuite
traitée avec Jump Corrector. Les positions et amplitudes des sauts détectés sont sauvegardées.
Les variables JSNR et PSNR sont également produites en sortie. En eﬀet ces deux paramètres
seront utilisés pour placer des coupures sur la détection. Le paramètre Dχ2 est imposé à une
valeur supérieur à 0, indiquant qu’un saut rend mieux compte du signal qu’une dérive produite
par le bruit basse fréquences.
Nous avons produit 200 réalisations de RINGs de ces simulations bruit plus saut. La ﬁgure 4.8
présente les résultats obtenus avec une amplitude Aj = 0.4σ et une position située à 20% de la
taille du RING.
On observe sur la ﬁgure 4.8 une excellente précision de reconstruction de l’amplitude et
la position d’un saut, on observe aussi l’absence de biais dans cette reconstruction. L’erreur
relative sur l’amplitude est de ' 2% et la déviation standard de l’erreur sur la position est de 14
échantillons.
Simulations réalistes Les résultats sur les simulations précédentes sont encourageants, mais
la structure du bruit présent dans les données est bien plus complexe. En eﬀet ce dernier est
corrélé et possède un excès de puissance à basses fréquences. De même, dans le cas où le gradient
du signal est particulièrement fort, l’estimation du bruit peut contenir d’importants résidus de
signal, tout particulièrement à 545 et 857 GHz.
De façon à considérer un bruit plus réaliste, nous utiliserons dans la suite le bruit réel présent
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Figure 4.8 – Reconstruction des paramètres d’un saut dans le cas d’un bruit blanc gaussien :
erreur sur la position reconstruite en fonction de l’erreur relative sur l’amplitude reconstruite.
Les points noirs correspondent aux résultats obtenus pour chacune des TOIs simulées. Les lignes
rouges horizontale et verticale donnent les caractéristiques du saut simulé.
dans les données. Des RINGs ne présentant pas de saut sont choisis de façon aléatoire. Un saut
de paramètres connus est ajouté à ce bruit. Le signal nouvellement créé est alors traité avec Jump
Corrector. Les portions de données trop contaminées par des résidus de signal sont masquées lors
du processus de détection. La ﬁgure 4.9 présente la valeur absolue de l’erreur sur la position
reconstruite en fonction de la valeur absolue de l’erreur sur l’amplitude pour un bolomètre à 143
GHz avec une déviation standard typique de 183 aW. Pour chaque réalisation la position du saut
est choisi aléatoirement entre 10% et 90% de la taille total du RING.
La ﬁgure 4.9 permet de mettre en évidence des considérations théoriques assez intuitives. En
eﬀet la précision sur la reconstruction de la position des sauts dépend de l’amplitude du saut.
Ainsi pour un saut d’une amplitude de 1 σ nous avons une erreur sur la position de ' 9.4 échan-
tillons, et pour une amplitude de 2 σ cette incertitude tombe à 1.8 échantillons. En revanche la
qualité de la reconstruction de l’amplitude du saut est peu aﬀectée par la valeur de l’amplitude
du saut. Une amplitude trop faible aura pour seul eﬀet de ne pas produire de détection. Ainsi
on trouve respectivement des incertitudes de 5.6 et 6.1 aW pour des sauts à 1 et 2 σ. Parmi les
200 simulations eﬀectuées, tout les sauts ont été reconstruits par Jump Corrector.
La ﬁgure 4.10 présente le même exercice eﬀectué sur un bolomètre à 353 GHz. On s’attend à
observer une dépendance de l’eﬃcacité de reconstruction en fonction de la fréquence, car l’esti-
mation du bruit dans les données en temps est soumis à des résidus qui dépendent du gradient
du signal et l’homogénéité de la couverture. Ainsi avec l’augmentation de l’émission de poussière
galactique à hautes fréquences, on observe un gradient plus fort au regard du niveau de bruit. De
même la résolution angulaire est meilleure, cela aura pour eﬀet de détériorer l’homogénéité de la
couverture du ciel. À 353 GHz la déviation standard typique du bruit observé dans un bolomètre
est de 160 aW. De nouveaux tous les sauts simulés sont reconstruits. De plus les conclusions tirées
à 143 GHz s’appliquent également à 353 GHz, la précision sur la reconstruction de l’amplitude
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Figure 4.9 – Reconstruction des paramètres d’un saut dans le cas d’un bruit réaliste, pour des
amplitudes de saut de 1 (ﬁgure du haut) et 2 (ﬁgure du bas) σ à 143 GHz. Sur chacune des
ﬁgures on observe l’erreur sur la position en fonction de l’erreur sur l’amplitude. La limite en
pointillés rouges marque le nombre d’échantillons masqués autour de la position reconstruite par
Jump Corrector.
du saut est essentiellement indépendante de cette amplitude et la précision sur la reconstruction
de la position du saut croît avec l’amplitude du saut. Ici les positions des sauts sont reconstruits
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Figure 4.10 – Reconstruction des paramètres d’un saut dans le cas d’un bruit réaliste, pour des
amplitudes de saut de 1 (haut) et 2 (bas) σ à 353 GHz. Sur chacune des ﬁgures on observe l’erreur
sur la position en fonction de l’erreur sur l’amplitude. La limite en pointillés rouges marque le
nombre d’échantillons masqués autour de la position reconstruite par Jump Corrector.
avec une très grande précision de 6 échantillons pour des sauts de 1 σ et 1.7 échantillons pour
des sauts de 2 σ.
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Figure 4.11 – Reconstruction des paramètres d’un saut dans le cas d’un bruit réaliste, pour des
amplitudes de saut de 1 (haut) et 2 (bas) σ à 857 GHz. Sur chacune des ﬁgures on observe l’erreur
sur la position en fonction de l’erreur sur l’amplitude. La limite en pointillés rouges marque le
nombre d’échantillons masqués autour de la position reconstruite par Jump Corrector.
Ensuite nous avons eﬀectué une troisième fois cette même analyse sur l’estimée du bruit à
857 GHz (Fig.4.11) où les résidus de signal dans l’estimation du bruit sont les plus forts et où la
déviation standard du bruit est de 210 aW. Nous observons que le nombre de sauts reconstruits
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avec une amplitude de 1 σ est plus faible que pour des sauts à 2 σ. Cela met en évidence les
limites de l’algorithme de détection dans le cas où l’estimée du bruit contient de forts résidus de
signal. Les seuils de détection ont été ajustés de manière à s’assurer que les sauts mal reconstruits
ne soient pas détectés. Dans le cas à 2 σ tous les sauts sont reconstruits et la plupart le sont avec
une erreur sur la position inférieure à 100 échantillons.
Figure 4.12 – Pourcentage de sauts reconstruits en fonction de l’amplitude du saut à 143 GHz
en utilisant des simulations de saut réalistes.
Finalement nous avons quantiﬁé la capacité à reconstruire des sauts dans les canaux entre
100 et 353 GHz en fonction de l’amplitude de ces derniers. La ﬁgure 4.12 montre la capacité de
reconstruction en fonction de l’amplitude du saut. On constate que l’on est capable de reconstruire
la plupart des sauts (99%) ayant une amplitude de 0.5 σ, l’eﬃcacité de reconstruction diminue
rapidement en dessous de ce niveau. Ceci implique que la quasi totalité des sauts au dessus
de 0.5 σ peuvent être soustraits aux fréquences d’intérêts pour la physique du CMB. Ainsi les
sauts résiduels non corrigés contribuent en terme d’amplitude pour moins de 1% de la déviation
standard du bruit une fois projetés sur le ciel. Cet eﬀet ne sera donc pas une source majeure
d’erreur dans l’analyse scientiﬁque des données HFI.
4.2.3.2 Statistiques
Apres avoir testé, validé et optimisé Jump Corrector sur des simulations réalistes du bruit,
nous avons utilisé l’algorithme sur les données aﬁn de soustraire les sauts des TOIs avant la
construction des cartes. La ﬁgure 4.13 présente le nombre de sauts détectés par bolomètre. On
constate plusieurs centaines de sauts pour un total d’environ 22 000 RINGs, avec une moyenne
d’environ 260 sauts par bolomètre : 1.2% des RINGs de la mission sont aﬀectés.
Pour la plupart des bolomètres le nombre de sauts semble augmenter avec l’avancement de
la mission. Ceci est clairement mis en évidence à la ﬁgure 4.14 qui montre le nombre de sauts
par jour en fonction du numéro de RING, moyenné sur l’ensemble des bolomètres.
Il est important de noter que le nombre de sauts n’est pas corrélé avec les passages successif par
le centre Galactique, ainsi nous constatons que nous ne sommes pas fortement contaminés par
de fausses détections induites par des résidus de signal.
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Figure 4.13 – Nombre de sauts reconstruits par bolomètre au cours des 4 premières couvertures
du ciel.
Figure 4.14 – Nombre de sauts reconstruits en fonction de l’avancement de la mission, les sauts
détectés dans tous les bolomètres sont considérés. Le nombre de sauts est convolué par une
fenêtre carrée de 101 points pour mettre en évidence le comportement global du nombre de sauts
détectés au cours des 4 premières couvertures du ciel.
4.2.3.3 Conclusions
Nous avons détecté une grande quantité de sauts (' 1% des RINGs), lesquels sont une source
potentielle de non-gaussianités dans les cartes de Planck. Pour corriger ces sauts j’ai développé
un algorithme qui a été intégré à la chaîne de production oﬃcielle des données HFI. Ce module
est appliqué en ﬁn de chaine dans le traitement des TOIs. Les simulations ont montré que Jump
Corrector détecte les sauts d’une amplitude de 1 σ avec une grande précision et ce à toutes les
fréquences d’observation. Comme escompté Jump Corrector permet de faire un nettoyage ﬁn des
données en temps, ce qui est nécessaire pour de fournir des mesures de haute précision dans le
domaine de la cosmologie.
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4.3 Détection de RTS
Nous allons maintenant nous intéresser à la détection du Random Telegraphic Signal (RTS)
présent dans les données. Ce contaminant se comporte comme une succession de sauts très
rapprochés en temps, faisant osciller de façon brutale la ligne de base entre deux ou plusieurs
états. Le ﬁgure 4.15 présente un exemple de RTS observé à 857 GHz (bolomètre 857_3). Ce
cas présente une fréquence de transition très basse et une amplitude très élevée. Nous observons
dans les TOIs diﬀérents types de RTS, aussi bien en ce qui concerne l’amplitude que la fréquence
des transitions. Certains cas extrêmes présentent des durées d’occupation des deux états très
asymétriques. Nous discuterons également ce point dans la suite, et l’impact que ces propriétés
ont sur nos capacités de détection du RTS.
Figure 4.15 – Exemple de RTS à 857 GHz : TOI de l’estimation du bruit pour un RING. On
observe clairement les transitions successives subies par la ligne de base du signal, cet exemple
constitue un cas extrême en terme d’amplitude.
4.3.1 Procédure de détection du RTS
Pour la détection de RTS nous cherchons des traces de non-gaussiannité dans la dérivée
première de l’estimation du bruit dans la TOI. Les transitions du RTS étant successivement
positives et négatives (oscillant entre deux états stables), on ne s’attend pas à ce que cet eﬀet
produise dans la dérivée d’ordre 1 de la non-gaussiannité sous forme de skewness (asymétrie).
En revanche cet eﬀet va produire de la kurtosis (aplatissement). C’est donc sous cette forme que
nous allons traquer ce contaminant. D’autres eﬀets systématiques présents dans les données en
temps sont susceptibles de produire des signatures de non-gaussianité, tels que par exemple des
sauts uniques ou des résidus de rayons cosmiques.
Nous convoluons l’estimation du bruit dans les TOIs par un noyau de largeur 5001 points,
aﬁn d’obtenir une estimée non bruitée de sa dérivée. La taille de ce noyau sera discutée plus loin,
elle conditionne le type de RTS auquel nous serons sensibles. En eﬀet si le changement entre les
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états s’eﬀectue sur un nombre d’échantillons plus petit que la largeur de la fenêtre de convolution
l’eﬀet de ces changements d’états va se moyenner et la méthode de détection perdra en eﬃcacité.
Le type de noyau de convolution utilisé est le même que celui présenté précédemment à la ﬁgure
4.7.
Pour prévenir la contamination par des évènements ponctuels qui ne sont pas du RTS dans
la kurtosis de la dérivée première, nous supprimons 2% de part et d’autre de la distribution de
la dérivée (les points les plus et les moins intenses) et nous calculons la kurtosis de la dérivée du
reste. Pour une distribution de bruit gaussien ayant le même spectre de puissance que l’estimée
du bruit, la valeur attendue est de -0.5.
Si la kurtosis excède un seuil, ﬁxé empiriquement à 0, nous pouvons déduire avec un haut niveau
de conﬁance (> 5σ) que le RING concerné est aﬀecté par du RTS. Il est important de noter
que la détection de RTS via cette variable est reliée aussi bien à l’amplitude qu’à la fréquence
du RTS considéré En conséquence, il n’est pas directement possible de déduire l’amplitude du
RTS en fonction de la valeur de cette variable. Aﬁn de quantiﬁer l’amplitude du RTS que nous
trouverons dans les données nous avons réalisé une analyse dédiée et une inspection visuelle des
RINGs contaminés. Au regard des résultats obtenus sur les données en temps, nous sommes en
mesure de détecter du RTS jusqu’à une amplitude de 0.2 fois la déviation standard du bruit.
Figure 4.16 – Détection du RTS, dans un cas sans RTS. À gauche l’estimation du bruit présent
dans les TOIs (en haut), le même signal convolué à 101 point (en bas), et à droite le total
cumulatif et l’enveloppe à 5 σ de l’estimation du bruit (en haut) et la dérivée première de cette
estimation (en bas).
Les ﬁgures 4.16, 4.17 et 4.18 présentent des exemples de TOIs dans des cas sans et avec RTS
dans quelques RINGs. Le RTS n’est pas systématiquement évidant sur les TOIs, il apparait plus
clairement après une convolution du signal (en bas à gauche). En constate que le total cumulatif
(en haut à droite) n’est pas une bonne variable de détection du RTS, les sauts successifs sont
trop proches pour permettre de les détecter au cas par cas. Ainsi l’approche visant à détecter
les sauts que nous avons développé ("Jump Corrrector") n’est pas en mesure de détecter le
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Figure 4.17 – Détection du RTS, dans un cas avec un RTS rapide. À gauche l’estimation du
bruit présent dans les TOIs (en haut), le même signal convolué à 101 point (en bas), et à droite
le total cumulatif et l’enveloppe à 5 σ de l’estimation du bruit (en haut) et la dérivée première
de cette estimation (en bas).
RTS. En revanche dans la dérivée de l’estimation du bruit nous voyons clairement apparaitre
l’excès de dérivée dans les régions où se produisent les changements d’états du niveau moyen du
signal. Ces excès produisent de la non gaussiannité dans cette dérivée que nous pourrons détecter.
4.3.2 Capacité de détection du RTS
Nous approfondissons ici l’impact des paramètres que sont la largeur de convolution et le
pourcentage d’échantillons exclus pour le calcul de la kurtosis sur les capacités de détection du
RTS en fonction de son amplitude et de sa fréquence.
Nous utiliserons dans la suite des simulations de RTS. Pour réaliser ces simulations nous avons
utilisé un bruit gaussien corrélé suivant la statistique du bruit présent dans les TOIs de Planck
à 143 GHz. Nous avons ajouté à ce bruit un RTS simulé où, par commodité, nous avons supposé
que la probabilité de transition en fonction du temps ne dépendait pas de l’état dans lequel se
trouve le détecteur.
La ﬁgure 4.19 présente la relation existante entre la valeur de la kurtosis de la dérivée première
de l’estimée du bruit présent dans les TOIs et l’amplitude du RTS, lesquels varient de concert.
Cette ﬁgure met aussi en avant l’eﬀet de sélection sur la fréquence du RTS recherché (durée entre
deux transitions successives). Dans un premier temps la kurtosis augmente avec la fréquence avant
de décroitre avec l’augmentation de la fréquence. Ceci est produit par le fait que les structures
hautes fréquences du RTS sont détruites par un noyau de convolution trop large.
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Figure 4.18 – Détection du RTS, dans un cas avec RTS. À gauche l’estimation du bruit présent
dans les TOIs (en haut), le même signal convolué à 101 point (en bas), et à droite le total
cumulatif et l’enveloppe à 5 σ de l’estimation du bruit (en haut) et la dérivée première de cette
estimation (en bas).
Figure 4.19 – Valeur de la kurtosis dans la dérivée en fonction de l’amplitude et de la fréquence
du RTS simulé (nombre de transition) pour une fenêtre de convolution de 5000 échantillons et
4% des points exclus.
4.3.3 Résultats
Cette méthode a donc été appliquée avec succès, permettant la détection de RTS de faible
amplitude et l’élimination les RINGs concernés par la contamination du RTS. Par soucis de
lisibilité cette section ne présentera pas toutes les plages de RTS détectés, mais on se conten-
tera de quelques exemples bien précis. L’ensemble des résultats sur les données HFI est résumé
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Table 4.1 – Principales caractéristiques du RTS présenté en exemple sur les ﬁgures 4.21, 4.22,
4.23 et 4.24
Bolomètre Amplitude Nb transitions par RING Nb RINGs atteins Figure
80-100-4a 0.2 30 200 4.21
71-217-8a 0.3 15 200 4.22
35-857-2 1.2 10 150 4.23
15-Dark1 0.6 10-15 100 4.24
à la ﬁgure 4.20. Cette dernière présente la valeur de la kurtosis de la dérivée de l’estimée du
bruit en fonction du bolomètre et du numéro de RING. On observe quelques plages de RINGs
fortement contaminées par le RTS qui présentent une forte valeur de la kurtosis. On observe
également quelque bolomètres qui possèdent un niveau de kurtosis systématiquement plus élevé
que la moyenne des bolomètres, c’est particulièrement le cas des bolomètres 143-2a et 143-2b.
On observe ﬁnalement un nombre important de plages de RINGs qui présentent un léger excès
de kurtosis, associé avec du RTS soit de faible amplitude, soit avec une fréquence pour laquelle
notre noyau de convolution n’est pas adapté.
Les ﬁgures 4.21, 4.22, 4.23 et 4.24 montrent la variable de détection ainsi que des exemples de
RINGs contaminés pour les bolomètres 100-4a, 217-8a, 857-2 et un bolomètre aveugle Dark1.
Les principales caractéristiques du RTS présentés sur ces ﬁgures sont listées dans la table 4.3.3.
Ces ﬁgures mettent en évidence la performance de cette méthode pour détecter du RTS de faible
amplitude qui ne se révèle qu’après avoir convolué les données en temps. Il est tout particulière-
ment intéressant de noter la présence de RTS dans un bolomètre aveugle. Ce dernier étant utilisé
pour soustraire les dérives thermiques, la présence de RTS fort dans ces bolomètres pourrait
avoir des conséquences majeures sur l’ensemble des bolomètres. Dans le cas présent, le fait que
les autres bolomètres ne présentent pas de RTS dans cette portion de la mission tend a indiquer
que le RTS a été suﬃsamment aﬀaibli par la convolution à 2 minutes des bolomètres aveugles
avant la décorrelation.
4.3.4 Conclusion
Nous avons présenté dans cette section une approche permettant de manière robuste la dé-
tection de RTS dans les TOIs de HFI. Il est important de retenir qu’avec cette méthode nous
sommes en mesure d’exclure la présence de RTS au dessus d’une amplitude de ' 0.2 σ (ayant
un nombre de transition par RING compris entre 10 et 80). De même cette méthode permet
un niveau de pureté très élevé dans la détection, aucune fausse détection n’est à noter, aussi
bien dans les simulations que dans les données (la présence de RTS est contrôlée à la suite d’une
détection en aveugle). Ainsi via cette approche nous pouvons placer des contraintes sur le niveau
de RTS encore présent dans les données suite à l’étiquetage des RINGs contaminés. Environ 5%
des RINGs de la mission sont aﬀectés par du RTS. Ainsi la prise en compte de cet eﬀet dans
l’étiquetage des RINGs est importante.
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Figure 4.20 – Valeur de kurtosis en fonction du numéro de RING en ordonnée et du bolomètre
en abscisse, les bolomètres sont agencés par ordre croissant de fréquences et de numéro du
bolomètre dans la fréquence concernée.
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Figure 4.21 – En haut : valeur de kurtosis pour un bolomètre à 100 GHz en fonction du numéro
de RING, en noir la kurtosis pour chaque RING, en rouge la kurtosis lissée par plages de 101
RINGs. Les niveaux à -0.5, 0.0 et 0.5 sont présentés à titre indicatif par des courbes de couleur.
En bas : exemple de RING aﬀecté par du RTS. De haut en bas et de gauche à droite : estimation
du bruit, cette même courbe lissée, le total cumulatif et la dérivée première du bruit.
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Figure 4.22 – En haut : valeur de kurtosis pour un bolomètre à 217 GHz en fonction du numéro
de RING, en noir la kurtosis pour chaque RING, en rouge la kurtosis lissée par plages de 101
RINGs. Les niveaux à -0.5, 0.0 et 0.5 sont présentes à titre indicatif par des courbes de couleur.
En bas : exemple de RING aﬀecté par du RTS. De haut en bas et de gauche à droite : estimation
du bruit, cette même courbe lissée, le total cumulatif et la dérivée première du bruit.
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Figure 4.23 – En haut : valeur de kurtosis pour un bolomètre à 857 GHz en fonction du numéro
de RING, en noir la kurtosis pour chaque RING, en rouge la kurtosis lissée par plages de 101
RINGs. Les niveaux à -0.5, 0.0 et 0.5 sont présentés à titre indicatif par des courbes de couleur.
En bas : exemple de RING aﬀecté par du RTS. De haut en bas et de gauche à droite : estimation
du bruit, cette même courbe lissée, le total cumulatif et la dérivée première du bruit.
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Figure 4.24 – En haut : valeur de kurtosis pour un bolomètre aveugle en fonction du numéro
de RING, en noir la kurtosis pour chaque RING, en rouge la kurtosis lissée par plages de 101
RINGs. Les niveaux a -0.5, 0.0 et 0.5 sont présentés à titre indicatif par des courbes de couleurs.
En bas : exemple de RING aﬀecté par du RTS. De haut en bas et de gauche à droite : estimation
du bruit, cette même courbe lissée, le total cumulatif et la dérivée première du bruit.
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Ce chapitre va présenter en détail la méthode de séparation de composantes MILCA. Cette
dernière consiste en une succession de modiﬁcations apportées à la méthode de l’ILC (Internal
Linear Combination). Dans un premier temps nous allons présenter la méthode ILC en général,
nous discuterons les limitations de cette méthode, puis nous présenterons les modiﬁcations ap-
portées en vue d’en améliorer les performances et enﬁn nous la testerons sur des simulations.
Nous commencerons par modéliser les données comme un ensemble d’observations, sous la forme
de cartes pixellisées (avec np pixels), dans diﬀérents canaux d’observation (au nombre de nt).
Chaque carte observée est une combinaison linéaire d’un ensemble de composantes physiques (au
nombre de ns) et du bruit instrumental :
T = AS +N (5.1)
où T est un vecteur de dimension nt contenant les données observées dans chacun des canaux et
A est la matrice de mélange de dimension nt⇥ns qui encode la dépendance spectrale de chacune
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des diﬀérentes composantes. Cette dernière se déﬁnit comme suit :
Aij =
Z
Fi (⌫)Hj (⌫) d⌫ (5.2)
avec Fi (⌫) la dépendance en fréquence de la i-ième composante et Hj (⌫) la réponse en fréquence
du j-ème détecteur. S est le vecteur de dimension ns contenant les cartes des diﬀérentes émissions
physiques présentes sur le ciel et N est un vecteur de dimension nt contenant la contribution
du bruit instrumental à la mesure eﬀectuée par les détecteurs. Notre objectif est d’extraire une
composantes de S en supposant sa dépendance spectrale F (⌫) connue.
De manière générale on considère un ensemble de np pixels pour chacune des observations et
chacune des composantes. Pour chaque canal de mesure et pour chaque composante physique
T , N et de S sont composés de np échantillons. Par la suite nous considérons ces ensembles
d’échantillons np comme une seul entité à laquelle nous appliquerons notre méthode.
5.1 ILC généralisé
Dans cette section nous présentons l’adaptation d’une méthode couramment employée de
séparation de composantes, l’ILC, reposant sur une combinaison linéaire des cartes observées
dans plusieurs canaux d’observation, à tout type de comportement en fréquence F (⌫) de la
composante que l’on souhaite extraire. Cette méthode avait été jusque là abondamment utilisée
en vue de construire des cartes du CMB. Dans cette perspective considérons :
Sc = w
TT =
X
i
wiTi (5.3)
où Sc est la composante que l’on souhaite reconstruire, l’indice c indique la composante que l’on
souhaite extraire. A cette ﬁn, le vecteur w, de dimension nt, est un ensemble de poids permettant
d’obtenir la composante souhaitée par combinaison linéaire des canaux d’observation. Ces poids
sont à déterminer, et constituent donc les variables de notre problème. Dans l’optique d’obtenir
le vecteur w, nous allons eﬀectuer la minimisation sous contrainte de la variance de la carte
reconstruite Sc.
Dans le cas le plus usuel où l’on souhaite extraire le CMB à partir de données calibrées en KCMB
cette contrainte peut s’écrire simplement [Eriksen et al. 2004] :
g =
X
i
wi = 1. (5.4)
Cette contrainte implique, dans le cas de données étalonnées en KCMB, que le CMB sera présent
une et une seule fois et ce quelque soit la combinaison linéaire que l’on va appliquer. Cependant
une telle méthode peut se généraliser à toute émission physique possédant un spectre électroma-
gnétique connu. On écrit alors la contrainte g sous la forme :
g = wTf = 1. (5.5)
avec f le vecteur de dimension nt contenant la dépendance spectrale de la composante recherchée
dans les canaux d’observation. Le vecteur f est relié à la matrice de mélange A par f = Aec, où
ec est un vecteur colonne de dimension ns dont chaque valeur est égale à 0 sauf la c-ième valeur
qui est égale à 1.
Il peut arriver que plusieurs composantes possèdent un spectre électromagnétique bien connu.
En conséquence il est possible d’utiliser plusieurs contraintes (g1 et g2 par exemple) lors de
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la minimisation de la variance. Par exemple, dans le cas où nous souhaitons reconstruire une
composante en minimisant la contribution d’une autre composante, nous pouvons écrire :
g1 = wTf1 = 1
g2 = wTf2 = 0 (5.6)
où f1 est le vecteur contenant le comportement spectral de la composante à extraire et f2 est
le vecteur contenant le comportement spectral de la composante à exclure de la reconstruction
ﬁnale. De manière générale, nous pouvons dès lors réécrire f comme une matrice de dimension
nc ⇥ nt, avec nc le nombre de contraintes. Ainsi ec devient une matrice de dimension ns ⇥ nc
permettant de sélectionner les colonnes de la matrice A associées aux composantes dont l’on
souhaite contraindre le spectre EM.
La variance de la composante reconstruite que l’on souhaite minimiser, V (Sc), s’écrit
V (Sc) = w
T hTT T iw = wTCTw (5.7)
où la matrice CT est moyennée sur l’ensemble des pixels np. Cette variance est minimisée sous
contraintes, par l’utilisation de multiplicateurs de Lagrange :
rV (Sc)− λTrg = 0 (5.8)
g = fTw = el (5.9)
où r est l’opérateur de dérivation par rapport aux poids w, λ est un vecteur contenant les
multiplicateurs de Lagrange et possède nc éléments et el est un vecteur de nc éléments dont
toutes les entrées sont nulles sauf la l-ième qui vaut 1. Les gradients de V (Sc) et g par rapport
aux poids de la combinaison linéaire sont explicitement donnés par
rV (Sc) = 2 CT w (5.10)
rg = f . (5.11)
L’équation Eq. (5.9) peut se réécrire sous forme matricielle comme suit✓
2.CT −f
fT 0
◆✓
w
λ
◆
=
✓
0
el
◆
. (5.12)
Un tel système peut être résolu via une méthode d’inversion par blocs. Soit une matrice M par
bloc de la forme :
M =
✓ A B
C D
◆
. (5.13)
Son inverse par bloc est donné par
M−1 =
✓ A−1 +A−1B(D − CA−1B)−1CA−1 −A−1B(D − CA−1B)−1
−(D − CA−1B)−1CA−1 (D − CA−1B)−1
◆
. (5.14)
Cette expression est valide dans le cas où les matrice A et son complément de Schur D−CA−1B
sont inversibles. Dans le cas contraire, siD et son complément de SchurA−BD−1C sont inversibles
on peut aussi utiliser l’expression :
M−1 =
✓
(A− BD−1C)−1 −(A− BD−1C)−1BD−1
−D−1C(A− BD−1C)−1 D−1 +D−1C(A− BD−1C)−1BD−1
◆
. (5.15)
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En utilisant les relations précédentes (équation 5.14), il devient possible d’obtenir l’expression
de l’estimateur de w bw = C−1
T
f
(
fTC−1
T
f
)−1
el = Wel (5.16)
où W est la matrice de poids de dimension nc ⇥ nt. La l-ième colonne de la matrice W contient
les poids permettant d’extraire la composante désirée, les autres colonnes de la matrice résultante
donnent accès aux poids de la combinaison linéaire permettant l’extraction des autres compo-
santes contraintes. En conséquence toutes les composantes contraintes peuvent être extraites
simultanément. Une méthode analogue a également été développée par [Remazeilles et al. 2011]
dans le cas de deux contraintes. Nous généralisons cette approche à un nombre de contraintes
compris entre 1 et nt. Si l’on applique cet estimateur au cas de l’extraction du CMB avec une
seule contrainte, on obtient le même résultat que l’ILC classique utilisée dans le cadre de la
mission WMAP (voir par exemple [Eriksen et al. 2004]) :
bw = C−1T 1
1
TC−1
T
1
(5.17)
avec 1 un vecteur colonne de dimension nt qui a tous ses éléments égaux à 1.
La carte extraite pour la composante recherchée peut alors s’écrire :
bSc = eTl (fTC−1T f)−1 fTC−1T T . (5.18)
5.2 Propriétés de l’estimateur
Il convient d’étudier les propriétés de cet estimateur tels que les biais et le niveau de bruit
de façon à pouvoir l’améliorer.
En général, le biais dans l’estimation peut être produit par diﬀérentes sources :
– corrélation entre la composante à extraire et les autres composantes.
– diﬀérences entre la matrice A eﬀective et les contraintes utilisées pour l’extraction de la
composante. Ces diﬀérences peuvent être produites par des incertitudes d’étalonnage ou
encore par des diﬀérences entre le spectre électromagnétique réel et celui utilisé comme à
priori. Par exemple dans le cas de l’eﬀet tSZ, les corrections relativistes modiﬁent la forme
du spectre électromagnétique et dépendent de la température des amas. C’est aussi le cas
du spectre de corps noir modiﬁé de la poussière galactique qui varie beaucoup en fonction
de la région du ciel concernée. Cela se traduit par une incertitude sur la matrice de mélange
A. En eﬀet, dans le cas d’expérience à haut signal sur bruit, comme la mission Planck,
une erreur d’étalonnage d’environ 1% [Dick et al. 2010] peut produire des eﬀets notables
sur des méthodes de type ILC.
– biais induit par le bruit instrumental.
Aﬁn d’améliorer l’estimateur de Sc, on peut agir de trois manières distinctes :
– (1) utilisation d’un ﬁltrage des échantillons np utilisés pour estimer la matrice de covariance
CT , dans l’espace des harmoniques sphériques ou dans l’espace réel,
– (2) modiﬁcation de la déﬁnition de la variance que l’on souhaite minimiser (via une action
sur la matrice de covariance),
– (3) modiﬁcation ou ajout de contraintes.
Chacun de ces termes peut faire l’objet de modiﬁcations permettant une amélioration substan-
tielle de la reconstruction. La suite de ce chapitre se focalisera sur les limites de la méthode ILC,
et sur le moyen d’améliorer les performances de l’estimateur en modiﬁant les diﬀérents termes,
puis présentera l’application de cette méthode à des simulations.
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5.2.1 Biais intrinsèque
Dans cette section, nous allons explicitement développer l’estimateur obtenu précédemment
avec l’équation (5.18). Dans un premier temps considérons que le bruit instrumental est absent.
Dans ce cas il nous est possible d’écrire simplement la matrice de covariance des cartes observées
comme
CT = ACSAT (5.19)
avec CS la matrice de covariance des composantes, de dimension ns⇥ns. Avant d’aller plus loin,
il convient de bien caractériser la matrice CT en vue de son inversion. Cette matrice possède
une dimension nt ⇥ nt, mais a un rang (nombre de valeurs propres diﬀérentes de zéro) égal à
min(ns, nt) par construction (CS étant de rang ns). Dès lors trois cas sont possibles.
– (1) ns > nt : nous avons un nombre de composantes physiques supérieur au nombre de
canaux d’observation ; il s’agit du cas le plus défavorable. En eﬀet dans ces conditions il de-
vient impossible d’extraire une seule composante par combinaison linéaire : l’approche ILC
n’est pas appropriée et produira des cartes potentiellement très biaisées. Il n’est pas pos-
sible de décrire CT avec un sous-espace de dimension ns. Dans cette situation le sous-espace
de dimension nt qui décrit la matrice CT n’a pas de sens physique réel. Les composantes
astrophysiques y sont mélangées. Il faudra alors, pour résoudre ce problème, apporter de
l’information extérieure supplémentaire pour soustraire les composantes indésirables.
– (2) ns = nt : nous avons autant de canaux d’observation que de composantes. Dans cette
situation A est une matrice carrée, il n’y a donc aucune ambiguïté dans l’inversion de CT .
– (3) ns < nt : comme CT possède un rang ns inférieur à son nombre de dimensions nt,
la matrice est singulière et en conséquence ne peut pas être inversée. Cependant il est
toujours possible dans ce cas d’utiliser le pseudo-inverse. Ce dernier est déﬁni à partir
de la décomposition en valeurs singulières (SVD pour Singular Value Decomposition). On
peut alors déﬁnir C−1
T
= UD−1UT , avec D une matrice diagonale contenant les valeurs
singulières de CT , et U une matrice orthogonale obtenue par la décomposition en valeurs
singulières de la matrice CT . La matrice D−1 est obtenue en prenant l’inverse des éléments
non nuls de D et en laissant à 0 les éléments nuls de D. La matrice D est déﬁnie de façon
unique, à l’inverse de U qui a toujours nt − ns degrés de liberté, traduisant le fait qu’il
existe plusieurs combinaisons linéaires de T qui permettent l’extraction de la composante
recherchée.
Quand la matrice A est rectangulaire (ns < nt), la notation A−1 désigne l’inverse par la
gauche
Par la suite nous nous focaliserons uniquement sur le cas ns  nt. Le résultat que nous obtenons
après développement de l’estimateur de Sc est donnée parbSc = eTl (eTc C−1S ec)−1eTc C−1S S. (5.20)
Pour expliciter cette expression on peut écrire la matrice CS comme une matrice par bloc :
CS =
✓ E0 F0
G0 H0
◆
(5.21)
avec E0 le sous-espace associé aux composantes contraintes, H0 le sous-espace associé aux autres
composantes. Par symétrie les termes de corrélation suivent la relation F0 = GT0 .
On déﬁnit S0 et S00 deux vecteurs de dimension respective nc et ns − nc qui contiennent respec-
tivement les composantes contraintes et les composantes non contraintes :
S =
✓
S0
S00
◆
. (5.22)
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On peut alors ré-écrire l’estimateur de Sc (en utilisant l’inversion par bloc eq. 5.15) sous la forme :bSc = eTl (S0 −F0H−10 S00)
= Sc − eTl F0H−10 S00. (5.23)
On reconstruit bien la composante Sc. Cependant on observe la présence d’un terme de biais
−eTl F0H−10 S00. De manière plus explicite, dans le cas à une contrainte, on obtient :
bSc = Sc + 1(
C−1S
)
cc
X
j 6=c
(
C−1S
)
cj
Sj . (5.24)
Le terme de biais dans notre estimateur est composé par une combinaison linéaire des autres
composantes physiques. Ce terme de biais est également fonction de l’inverse de la matrice de
covariance des composantes physiques. En utilisant de nouveau la relation d’inversion de matrice
par bloc Eq. (5.14), il apparait que les éléments
(C−1
S
)
cj
sont nuls à la condition que les éléments
(CS)cj soient tous nuls. Ceci se traduit plus explicitement par le fait que les composantes biaisant
le résultat sont les composantes présentant une corrélation spatiale avec la composante que l’on
souhaite extraire. En eﬀet notre propos étant de minimiser la variance de la carte ﬁnale, si la
composante que l’on souhaite extraire possède une covariance non nulle avec une autre compo-
sante, alors cette autre composante peut être utilisée pour soustraire une part du signal de la
composante à extraire et en conséquence diminuer la variance totale de la carte en introduisant
un biais.
La répartition spatiale des composantes ne nous est pas connue (c’est ce que nous cherchons à
déterminer). De façon générale ce biais ne peut donc pas être réduit par l’utilisation d’un à priori
sur la répartition spatiale des composantes. Nous verrons dans la suite que dans certains cas bien
particuliers, de tels à priori peuvent toutefois être salutaires.
5.2.2 Biais induit par le bruit
Dans cette section nous allons étudier plus en détail l’impact du bruit sur la reconstruction
de la composante recherchée. La matrice CT peut s’écrire explicitement en utilisant l’équation
5.1 :
CT = ACSAT + CN (5.25)
où CN = hNNT i est la matrice de covariance du bruit moyennée sur l’ensemble des pixels np.
Cette matrice est diagonale dans la mesure où l’on suppose que le bruit entre diﬀérents détecteurs
n’est pas corrélé, ce qui en général constitue une très bonne approximation. Dans ces conditions,
CN est de rang nt et en conséquence CT aussi, ainsi CT est inversible.
Il est possible de projeter la matrice CT dans l’espace des composantes comme suit
A−1CTA−T = CS +A−1CNA−T . (5.26)
Puisque CN est une matrice diagonale, A−1CNA−T ne l’est plus. On rappelle toutefois que A−1
est l’inverse de A par la gauche dans le cas ns  nt, aussi AA−1 6= I. La matrice de covariance
du bruit a pour eﬀet d’ajouter des termes non diagonaux dans la matrice de covariance des
composantes, ce qui pour les mêmes raisons que précédemment va produire un biais additionnel,bSc = eTl (fTC−1T f)−1fTC−1T T
= eTl (f
T (ACSAT + CN)−1f)−1fT (ACSAT + CN)−1(AS +N)
= eTl (e
T
c (CS +A−1CNA−T )−1ec)−1eTc (CS +A−1CNA−T )−1S
+eTl (e
T
c (CS +A−1CNA−T )−1ec)−1eTc AT (ACSAT + CN)−1N. (5.27)
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On observe la présence d’un terme dépendant du signal astrophysique S ainsi qu’un terme
dépendant du bruit instrumental N. De plus par rapport au cas idéal sans bruit Eq. 5.23, on
substitue la matrice CS par la matrice CS + A−1CNA−T . La matrice de covariance CN induit
donc des termes non diagonaux qui conduisent à l’apparition de biais additionnel. En utilisant
l’expression suivante :
A−1CNA−T =
✓ EN FN
GN HN
◆
(5.28)
et
A−1N =
✓
N˜
0
N˜
00
◆
, (5.29)
on peut écrire le terme de résidu dans notre estimateur sous la forme :
Rc = bSc − Sc = eTl N˜0 − eTl (F0 + FN )(H0 +HN )−1(S00 + N˜00)
= eTl N˜
0 − eTl (F0 + FN )H−10
" 1X
k=0
(−1)k(H−10 HN )k
#
(S00 + N˜00). (5.30)
Sous l’hypothèse raisonnable où le déterminant de H0 est grand devant celui de HN , seul le terme
FN a un impact notable et entraine l’ajout de biais supplémentaire. Cet excès de biais peut être
réduit dans la mesure où il est possible d’avoir accès à une estimation de la matrice CN. Dans le
cas de Planck une estimation de la matrice de covariance du bruit peut être déduite des cartes
Jack-Knife (voir chapitre 3). Nous verrons dans le suite que ce biais peut dès lors être corrigé.
5.3 Modification de l’estimateur
Dans cette section nous proposerons une suite de modiﬁcations à apporter à l’estimateur de
Sc. Cet estimateur peut être modiﬁé de diﬀérentes façons, comme nous l’avons indiqué précé-
demment :
– calcul des poids par région spatiale et fréquentielle des cartes d’observation (voir par
exemple [Remazeilles et al. 2011]),
– ajout de contraintes supplémentaires par rapport aux spectres EM des composantes,
– modiﬁcation de la matrice de covariance sur laquelle on applique la minimisation.
5.3.1 Utilisation de filtres spatiaux et fréquentiels
Les composantes astrophysiques présentes sur le ciel possèdent des propriétés spatiales et fré-
quentielles diﬀérentes. Par exemple, le CMB est homogène et isotrope sur le ciel et est dominant
à des échelles angulaires de l’ordre du degré. Les avant-plans galactiques eux sont principale-
ment localisés dans le plan galactique et se trouvent surtout aux grandes échelles angulaires. Les
avant-plans extragalactiques sont très localisés sur le ciel et sont dominant aux petites échelles
angulaires. Ainsi la localisation de la reconstruction de la composante désirée, aussi bien d’un
point de vue spatial que fréquentiel, permet aux coeﬃcients w de s’adapter aux propriétés du
signal dans les diﬀérents sous-ensembles de données considérés. Ce point fait l’objet d’une litté-
rature abondante (voir par exemple [Remazeilles et al. 2011,Bobin et al. 2008]).
Nous avons choisi de ﬁltrer les cartes d’observation avec des ﬁltres circulaires dans l’espace des
harmoniques sphériques. Ces ﬁltres sont construits à partir des diﬀérences de k ﬁltres gaussiens,
Bk = 0 et B↵l = exp(−l(l + 1)σ2↵/2) :
F↵l = B
↵
l −B↵+1l (5.31)
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où σ2↵ est croissante avec l’indice ↵. On impose également B
0
l = 1 et B
k
l = 0, de sorte que la
condition
k−1X
↵
F↵l = 1, (5.32)
soit respectée pour toute valeur de l.
Après ﬁltrage des cartes d’observation le calcul des coeﬃcients de la combinaison linéaire est ef-
fectué localement dans des régions de pixels prédéﬁnies. Aﬁn de simpliﬁer la procédure ces régions
ont été construites en utilisant les propriétés de la pixellisation HEALPIX [Górski et al. 2005].
Ainsi pour chaque ﬁltre, elles sont déﬁnies par des pixels HEALPIX avec une résolution donnée
par par N↵side  Nside16 et N↵side est choisi tel que la largeur du pixel soit supérieur à 20 fois σ↵+1,
où Nside est la résolution des cartes d’observation. Ces conditions assurent d’avoir au moins
256 pixels pour le calcul des coeﬃcients w et une taille des pixels grande devant la taille des
structures présentes après application du ﬁltre F↵. Ainsi notre méthode sera appliqué à
T ↵p = F
↵
p T , (5.33)
avec les cartes observées T qui possèdent toutes la même fonction de transfert via à vis du signal
astrophysique et p le numéro du pixel HEALPIX à la résolution N↵side. Pour simpliﬁer l’écriture
les indices ↵ et p ne seront pas répétés dans la suite. Les modiﬁcations suivantes de notre
l’estimateur, peuvent être indiﬀérement appliquées aux cartes totales ou aux cartes ﬁltrées.
Aﬁn d’assurer la continuité des coeﬃcients w à l’interface entre deux pixels HEALPIX à la
résolution N↵side, les cartes de poids w par pixel à la résolution Nside sont convoluées par un lobe
gaussien dont la FWHM est supérieure à la taille du pixel à la résolution N↵side. L’amélioration de
la reconstruction obtenue via l’utilisation d’un tel découpage des données de HFI sera discutée
au chapitre 6.
5.3.2 TILT : Template regulated Internal Linear Transformation
La méthode TILT vise à l’utilisation de données externes en vue de réduire la contamination
par les émissions d’avant-plans dont la distribution spatiale nous est partiellement connue. La
contamination par les avant-plans, tout particulièrement par des sources ponctuelles, est un
problème majeur de la séparation de composantes. En eﬀet, ces sources possèdent des spectres
EM très variés rendant leur soustraction diﬃcile. L’ajout d’informations a priori sur les sources
ponctuelles va permettre d’améliorer les performances de MILCA. Un des grands avantages des
méthodes de type ILC est que ces dernières peuvent produire des cartes par composante étant
uniquement composées de données d’une seule expérience (dans notre cas Planck). On cherchera
donc à conserver cette propriété. Les sous-sections suivantes traiteront de deux façons d’utiliser
des données extérieures pour réguler la combinaison linéaire sans faire intervenir ces données
dans la combinaison linéaire à proprement parler.
5.3.2.1 Contrainte douce
Dans cette partie nous agirons sur la matrice de covariance des observables CT . Cette approche
consiste en l’utilisation d’une estimation de la contribution d’une ou plusieurs composantes don-
nées à la matrice de covariance totale, pour en accroitre la contribution apparente et ainsi forcer
les poids w de la combinaison linéaire à produire une meilleure soustraction des composantes
concernées. On ajoute alors un terme de la forme (γ2 − 1)CC à la matrice CT :
C0T = CT − (γ2 − 1)CC (5.34)
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avec CC la matrice contenant la contribution de la composante à soustraire et γ le facteur
multiplicatif appliqué à la contribution de la composante décrite par CC . Ce dernier sera considéré
comme un coeﬃcient de régulation. Le paramètre γ prend des valeurs supérieures à 1. Plus ce
paramètre sera grand, plus la composante ayant une contribution à la matrice totale de la forme
de CC sera minimisée. En écrivant CC sous la forme
CC = A
✓
0 0
0 HC
◆
AT , (5.35)
on peut obtenir l’expression suivante, pour le terme de résidu :
Rc = e
T
l
h
N˜0 − (F0 + FN )
(H0 + (γ2 − 1)HC +HN)−1 (S00 + N˜00)i
= eTl
h
N˜0 − (F0 + FN )
(H00 +HN)−1 (S00 + N˜00)i . (5.36)
La matrice HC est, en règle générale, singulière. En eﬀet toutes les composantes astrophysiques
contaminantes ne sont pas contraintes, ainsi cette matrice n’agit que sur un sous-espace deH0. On
constate donc que l’utilisation de cette contrainte va entraîner une réduction du biais. Cependant
si on utilise une mauvaise estimation de la matrice HC , alors on place des contraintes sur des
composantes qui n’existent pas, faisant ainsi diminuer le nombre de degrés de liberté disponibles
pour la minimisation des autres composantes. La valeur de γ est donc dépendante du niveau de
conﬁance que l’on a utilisée dans la matrice CC . En pratique cette matrice devra être estimée via
l’utilisation de cartes patrons car elle n’est pas connue.
5.3.2.2 Contrainte dure
Dans cette partie nous agirons sur la matrice de contraintes f . Cette approche consiste en
la détermination empirique du spectre électromagnétique de la composante à soustraire. Cette
approche correspond au cas limite où l’on fait tendre le facteur γ vers l’inﬁni. La nouvelle
contrainte s’écrit
g0 = w
Tf0 = 0 (5.37)
avec f0 le vecteur contenant le spectre EM de la composante à soustraire. On procède donc de
façon similaire que pour les spectres EM connus, celui-ci est simplement estimé empiriquement
à partir de données extérieures.
5.3.2.3 Détermination empirique des contraintes
Les contraintes CC et f0 seront déterminées en ayant recours à des données extérieures.
On pourra utiliser une carte patron pour réaliser un ajustement visant à déterminer le spectre
EM de la composante concernée. Cela permet de réguler la combinaison linaire par des données
extérieures en conservant l’avantage qu’il s’agit toujours d’une combinaison linéaire eﬀectuée en
interne. On pourra par ailleurs, dans le cas de sources ponctuelles, créer sa propre carte patron
avec pour seule connaissance la position de la source et la résolution instrumentale. Une façon
simple d’estimer les contraintes CC et f0 à partir d’une carte patron S0 est donnée par
f0,i = hBiT iST0 BTi i − hBiT iihST0 BTi i
(5.38)
CC,i,j =
(hBiT iST0 BTi i − hBiT iihST0 BTi i) ⇣hBjT jST0 BTj i − hBjT jihST0 BTj i⌘r(hBiS0ST0 BTi i − hBiS0ihST0 BTi i) ⇣hBjS0ST0 BTj i − hBjS0ihST0 BTj i⌘ (5.39)
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L’opérateur h i indique un calcul de la moyenne d’ensemble. B est un ﬁltre linéaire (spatial et
fréquentiel) choisi de façon à minimiser la contamination par d’autres composantes. Par exemple,
dans le cas de sources ponctuelles on ﬁltrera les basses fréquences angulaires et on se restreindra
à des régions où le gradient de la source ponctuelle est au dessus d’un seuil ﬁxé. Ainsi on se
focalise sur une partie des données où la contribution de la source ponctuelle est dominante et
diﬀérentiable des autres composantes.
5.3.3 Estimateur non biaisé par le terme de bruit
Comme nous l’avons démontré précédemment le bruit dans chacune des cartes d’observation
va produire un biais dans l’estimateur du signal recherché. Pour palier à ce problème [Vio &
Andreani 2008] proposent un estimateur non biaisé en modiﬁant la matrice de covariance CT
comme suit :
C˜T = CT − CN. (5.40)
Dans notre cas nous utiliserons donc :
C˜T = C0T − CN. (5.41)
Si la soustraction directe du bruit n’est pas possible, l’estimation de la matrice de covariance du
bruit CN l’est. Le nouvel estimateur pour la matrice de covariance C˜T Eq. (5.41) permet d’obtenir
une estimation de Sc équivalente au cas sans bruit. Ainsi Sc n’est biaisé que par la corrélation
entre Sc et les autres composantes. On obtient l’expression suivante pour le résidu :
Rc = bSc − Sc = eTl hN˜0 −F0H0−10 (S00 + N˜00)i . (5.42)
L’excès de biais introduit par la matrice de covariance du bruit (produit par le terme FN ) a bien
été éliminé. Cependant, nous ne minimisons plus la variance du bruit instrumental (la matrice
C˜T est d’ailleurs presque singulière pour les cas ns < nt). Cela peut entrainer une augmentation
dramatique du bruit instrumental dans la carte reconstruite. Il convient donc de développer une
approche visant à réguler cette contribution de bruit.
5.3.4 Sous-espace de travail pour minimiser le bruit
Aﬁn de réguler la contribution du bruit, nous devons clairement identiﬁer les sous-espaces
vectoriels de travail de chacune des étapes de notre méthode. Les contraintes agissent dans un
sous-espace de dimension nc, ensuite la minimisation de la variance des composantes doit agir
dans un sous-espace de dimension ns−nc, il nous reste donc un sous-espace de dimension nt−ns
pour minimiser la contribution du bruit instrumental. Aﬁn d’isoler le sous-espace associé aux
contraintes on se propose d’appliquer une transformation de la forme suivante
C˜T = C0T − CN − ↵f(fT (C0T − CN)−1f)−1fT
= C0T − CN − ↵Aec(E0 −F0H0−10 G0)eTc AT
= C0T − CN − ↵Aec bE0eTc AT (5.43)
avec ↵ la fraction de variance issue des composantes contraintes à soustraire. Pour ↵ = 1 la
matrice C˜T devient de rang ns − nc, la matrice C0T − CN étant de rang ns. Le terme bE0 =
E0 − F0H0−10 G0 correspond à la matrice de covariance des composantes contraintes dans le cas
d’un estimateur de type ILC, on observe la présence du terme de biais intrinsèque −F0H0−10 G0 .
En eﬀet la variance de la carte reconstruite peut s’écrire
VSc = w
T (C0T − CN)w
= eTl (f
T (C0T − CN)−1f)−1el
= eTl
bE0el. (5.44)
5.3. Modification de l’estimateur 93
Il convient de retrancher CN car seule la contribution des composantes physiques nous intéresse
et non celle du bruit. Partant de ce nouvel estimateur il vient
C˜T = A(C0S − ↵ec bE0eTc )AT . (5.45)
On peut désormais expliciter la carte reconstruite via ce nouvel estimateur
bSc = eTl heTc (C0S − ↵ec bE0eTc )−1eci−1 eTc (C0S − ↵ec bE0eTc )−1(S +A−1N). (5.46)
De nouveau on procède à une inversion par bloc de la matrice C0
S
−↵ec bE0eTc que l’on réécrit sous
la forme :
C0S − ↵ec bE0eTc =
 
E0 − ↵bE0 F0
G0 H00
!
. (5.47)
Le résidu Rc dans l’estimateur de Sc ne dépend pas du terme E0, ainsi il est indépendant de la
valeur de ↵.
Ce résultat est intuitif : en eﬀet, le sous-espace E0 étant contraint, sa modiﬁcation n’entraîne
pas de conséquence sur la performance de l’estimateur. Les poids w sont donc invariants par
l’application de cette transformation. Nous choisirons alors la valeur ↵ = 1 pour laquelle la
matrice devient nc fois singulière (elle possède donc au moins nc valeurs propres nulles). Ce sous-
espace sera tronqué, dans la mesure où il ne présente aucun intérêt. On force ainsi la nouvelle
matrice C˜T à se trouver dans un sous-espace orthogonal à celui de nos composantes contraintes.
5.3.5 Minimisation du bruit instrumental
Même après exclusion de la contribution des composantes contraintes à la matrice de co-
variance totale, il est possible que d’autres valeurs propres soient voisines de zéro. Les valeurs
propres de C˜T qui ne sont pas proches de 0, donnent une idée du nombre de composantes ns−nc
dont la contamination peut être soustraite par minimisation de la variance.
Dans le cas ns < nt, le pseudo-inverse de C˜T peut être déﬁni avec nt − ns degrés de liberté
comme expliqué à la section 5.2.2. Il est alors possible de faire usage de ces degrés de liberté
pour minimiser la contribution du bruit instrumental dans l’estimation Sc. La nouvelle grandeur
à minimiser est donc la variance du bruit dans la carte reconstruite :
VN = w
TCNw (5.48)
où w le vecteur de poids possède nt−ns degrés de liberté. Aﬁn d’avoir accès aux derniers degrés
de liberté de la combinaison linéaire, nous allons agir sur les valeurs propres les plus faibles de
la matrice C˜T , considérant que ces valeurs propres et vecteurs propres associés ne contiennent
aucune information sur les composantes physiques. On cherche donc à minimiser la variance du
bruit instrumental en fonction des valeurs propres de la matrice C˜T , lesquelles seront notées Djj .
L’équation devant donc être résolue devient
@VN
@Djj
= eTl
✓
@WT
@Djj
CNW +WT CN @W
@Djj
◆
el = 0. (5.49)
La dérivée de la matrice des poids de la combinaison linéaire W peut s’écrire sous la forme
@kW
@Dkjj
= D−kjj
⇥(
WfT − I)UJUT ⇤kW, (5.50)
avec la matrice J dont les éléments sont tous nuls à l’exception de l’élément Jjj qui est égal à 1.
Dans le cas où une seule contrainte est utilisée ce système peut se résoudre de façon analytique.
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Il est cependant plus complexe dans le cas à multiples contraintes. On choisira ainsi de résoudre
cette équation de façon numérique. Il est également important de noter la présence de plusieurs
extrema dans le cas à multiples contraintes. La dérivée seconde sera alors utilisée pour garantir
que l’on choisit bien un minimum de variance.
La soustraction préalable du sous-espace associé aux composantes contraintes garantit que l’on
ne va pas parcourir ce sous-espace durant la minimisation du bruit, action qui serait vaine, dans
la mesure où notre estimateur est invariant devant les variations de ce sous-espace.
5.4 L’algorithme final
En résumé l’algorithme MILCA consiste en :
(1) un ﬁltrage des données aﬁn d’eﬀectuer la séparation de composantes dans diﬀérents sous-
ensembles de données dans les domaines spatiaux et fréquentiels.
(2) l’utilisation de nc contraintes sur le spectre électromagnétique de composantes connues qui
permet de contraindre la détermination des poids de la combinaison linéaire recherchée. Cette
opération est eﬀectuée en utilisant des multiplicateurs de Lagrange.
(3) la soustraction de la contribution du bruit instrumental à la matrice de covariance du signal.
On se place ensuite dans un sous-espace de la matrice de covariance du signal orthogonal au
sous-espace associé aux contraintes de façon à travailler dans un sous-espace utile. Les poids de
la combinaison linéaire étant invariant par transformation du sous-espace associé aux contraintes.
(4) la minimisation de la variance de la carte reconstruite dans un sous-espace des composantes
physiques. Cela permet de placer ns − nc contraintes supplémentaires. Cette opération est eﬀec-
tuée en tronquant les plus petites valeurs propres de la matrice de covariance du signal.
(5) l’utilisation des derniers nt−ns degrés de liberté pour minimiser la matrice de covariance du
bruit instrumental.
Ceci nous permet de réduire simultanément le biais et le bruit. On réalise cette minimisation en
agissant sur les valeurs propres des degrés de liberté précédemment tronqués en vue de minimiser
la variance du bruit instrumental.
Notre estimateur s’écrit ﬁnalement
bSc = eTl ⇣fT C˜−1T f⌘−1 fT C˜−1T T . (5.51)
Remarquons ﬁnalement que pour le cas extrême nc = ns, MILCA se comporte de la même façon
qu’une méthode de maximum de vraisemblance (voir Eq.(5.52)). On se trouve ainsi dans le cas
f = A et ec = I,
bS = (AT C−1
N
A)−1AT C−1
N
T . (5.52)
Dans ce cas, la matrice w ne peut pas être contrainte en utilisant la minimisation de la variance
des composantes. Les derniers nt − ns degrés de liberté sont contraints par la minimisation du
bruit instrumental comme c’est le cas pour une méthode de maximum de vraisemblance.
5.5 Application de MILCA sur des données simulées
Dans cette section nous présentons l’application de MILCA pour reconstruire l’eﬀet tSZ
produit par les amas de galaxies à partir de données simulées de l’instrument HFI du satellite
Planck.
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5.5.1 Simulations
Les simulations que nous avons eﬀectuées correspondent aux observations attendues pour
le satellite Planck après 2 ans d’acquisition de données aux fréquences de l’instrument HFI :
de 100 à 857 GHz. Pour réaliser ces simulations nous avons eu recours à diﬀérents modèles de
chacune des composantes astrophysiques :
– nous avons supposé le CMB gaussien et l’avons modélisé comme un bruit gaussien suivant
le spectre de puissance angulaire issu du meilleur ajustement pour le modèle ΛCDM à
partir des données WMAP 7 ans [Larson et al. 2011].
– la poussière a été modélisée à partir du modèle 7 de [Finkbeiner et al. 1999] [FDS] à
353 GHz. Elle a ensuite été extrapolée aux diﬀérentes fréquences de l’instrument Planck
suivant une loi spectrale de corps gris, constante sur tout le ciel avec une température de
17 K et un indice spectral de 1.8.
– l’émission synchrotron a été modélisée en extrapolant la carte à 408 MHz [Haslam et al. 1982],
en projection Healpix, aux fréquences HFI en supposant un indice spectral de -2.7 en unités
de KRJ .
– l’émission bremsstralung a été modélisée en prenant une carte de H↵ [Finkbeiner 2003]
comme traceur de l’hydrogène ionisé dans la galaxie, et a été extrapolée aux fréquences de
Planck avec un indice spectral de -2.1 en unités de KRJ .
– l’eﬀet tSZ a été simulé en utilisant une carte du paramètre de Compton des amas de
galaxies placés aléatoirement sur le ciel et possédant des paramètres (masse et redshift)
dérivés de la fonction de masse de Press Schester [Press & Schechter 1974]. Seulement 3000
amas ont été simulés en accord avec les capacités de détection du satellite Planck. Pour
chaque amas nous avons utilisé un proﬁl de pression universel [Arnaud et al. 2010].
– la composante de CO a été ajoutée en utilisant la carte DAME [Dame et al. 2001] à 115
GHz et en utilisant les réponses spectrales de l’instrument HFI [Planck HFI Core Team
et al. 2011b,Planck HFI Core Team et al. 2011a] pour estimer la contribution du CO dans
les canaux d’observation d’HFI.
Finalement toutes ces cartes ont été dégradées à 9.88 arcminutes pour correspondre avec la
résolution angulaire de la bande de fréquence à 100 GHz [Planck HFI Core Team et al. 2011b,
Planck HFI Core Team et al. 2011a].
5.5.2 Comparaison entre MILCA et une ILC standard sur des simulations
Dans un premier temps nous avons testé la reconstruction de l’eﬀet tSZ sur des simulations
du ciel micro-ondes décrites précédemment et comparé les résultats obtenus avec MILCA et une
ILC adaptée à l’eﬀet tSZ. Dans ce cas la méthode MILCA a été appliquée localement dans le
voisinage de l’amas en utilisant deux contraintes (tSZ et CMB) et en utilisant deux degrés de
liberté pour minimiser la variance du bruit.
La contamination par chaque composante peut être calculée de façon exacte dans la mesure où
nous connaissons la contribution de chaque composante dans les canaux d’observation simulés
et les poids de la combinaison linéaire donnant la carte reconstruite.
Dans la mesure où nous utilisons des simulations, nous maitrisons chacune des composantes
et leur transmission dans chacun des canaux d’observation, il devient alors possible d’avoir une
estimation de la contamination dans la carte ﬁnale de l’eﬀet tSZ composante par composante. Il
en va de même pour le bruit instrumental.
La ﬁgure 5.1 présente (à gauche) la carte de l’eﬀet tSZ reconstruite au voisinage d’un amas
simulé avec une méthode ILC standard. On constate sur cette reconstruction Fig.5.1 une forte
contamination par le CMB dont la contribution aux résidus (à droite) a une déviation standard
de 4.10−6. En eﬀectuant la même reconstruction en utilisant la méthode MILCA (voir Fig.5.2)
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Figure 5.1 – À gauche : carte de tSZ reconstruite avec une ILC standard. À droite : résidus
après soustraction du signal d’entrée. Pour un amas avec un paramètre y de 7.10−5 au centre de
l’amas de galaxies après convolution par le lobe instrumental. Le champs de vu est de 100x100
arcminutes
Figure 5.2 – À gauche : carte de tSZ reconstruite avec MILCA. À droite : résidus après sous-
traction du signal d’entrée. Pour un amas avec un paramètre y de 7.10−5 au centre de l’amas de
galaxies après convolution par le lobe instrumental. Le champs de vu est de 100x100 arcminutes
nous parvenons à diminuer signiﬁcativement cette contamination ainsi qu’à diminuer la variance
du bruit instrumental : 2.5.10−6 dans le cas de MILCA contre 3.10−6 pour l’ILC standard. Ainsi
la carte de résidus pour la méthode ILC possède une déviation standard totale d’environ 5.10−6
, avec la méthode MILCA nous obtenons une déviation standard total de 2.5.10−6. Les émissions
d’avant-plans ne contaminent que marginalement (moins de 2% de la déviation standard du
bruit) les deux reconstructions.
De telles reconstructions par patches avec MILCA dans le voisinage des amas ont été utilisées
pour la validation du catalogue "Early SZ" publié par la collaboration Planck en 2011 (voir
chapitre 7).
5.5.3 Application de TILT
Nous avons utilisé la méthode TILT sur des simulations afin de tester notre capacité à di-
minuer la contamination par des sources ponctuelles dans les cartes reconstruites avec MILCA.
Les simulations ont été réalisées spécialement pour ce propos. Nous avons donc simulé le ciel
micro-ondes aux six fréquences de l’instrument HFI (de 100 à 857 GHz) autour de la région de
l’amas de Persée (Abell 426). La taille angulaire de la zone utilisée est de 300 arcminutes par 300
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arcminutes. C’est une région très intéressante pour notre problème car elle présente un amas de
galaxies avec un eﬀet tSZ fort (y ' 5.10−5) et en son centre un AGN (Active Galactic Nucleus)
radio bruyant.
La carte a 857 GHz à été choisie comme carte patron pour la poussière. Nous avons utilisé un
spectre de corps noir modiﬁé pour la poussière en supposant un seul indice spectral de 1.8 et
une seule température de 17 K en unité d’intensité. Pour le CMB, nous utilisons une réalisation
gaussienne du meilleur ajustement du spectre de puissance en température du CMB mesuré par
WMAP 7 ans [Larson et al. 2011]. Nous avons également ajouté une source radio correspondant à
l’AGN central de l’amas de galaxies de Persée. Aﬁn de rendre compte du comportement spectral
eﬀectif de cet AGN, nous avons utilisé un indice spectral de -2.7 en unité de KRJ et normalisé
le ﬂux par rapport aux données HFI à 100 GHz. L’amas de galaxies a quant à lui été simulé en
utilisant un proﬁl de pression universel [Arnaud et al. 2010] et les paramètres physiques issus des
contraintes par les observations X [Piﬀaretti et al. 2011].
Figure 5.3 – Simulation du ciel micro-ondes autour de Abell 426, le champ de vue est de 300
par 300 arcminutes. De gauche à droite et de haut en bas : les cartes simulées aux fréquences de
HFI à 100, 143, 217, 353, 545 et 857 GHz. On remarque particulièrement l’AGN central d’Abell
426 au centre de la carte.
La ﬁgure 5.3 présente les cartes simulées produites aux six canaux d’observation de l’instru-
ment HFI. On observe qu’aux basses fréquences (100-217 GHz) le signal est dominé par l’émission
en provenance de l’AGN et aux hautes fréquences (>353 GHz) le signal est dominé par la contri-
bution de la poussière thermique.
Nous avons ensuite réalisé la séparation de composantes à partir de cet ensemble de données
simulées, avec d’une part une approche ILC adaptée au tSZ et d’autre part l’approche TILT.
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Les résultats sont présentés sur la ﬁgure 5.4. Cette ﬁgure présente la carte utilisée en entrée, les
cartes obtenues via une ILC et TILT ainsi que les cartes de résidus après soustraction de l’amas
mis en entrée. Ici, nous avons utilisé trois contraintes (tSZ, CMB et une contrainte empirique
dure pour l’AGN) et un degré de liberté pour minimiser la contribution du bruit instrumental.
L’impact d’une contrainte douce appliquée aux données Planck sera discuté dans le chapitre 6.
On constate la présence d’un le biais important induit par la présence de l’AGN dans le cas
d’une ILC (en blanc au centre de la carte). En eﬀet, ce signal est doublement problématique pour
une ILC : d’une part les sources radio ont un spectre EM voisin d’un spectre inverse au tSZ (d’ou
une apparition en négatif de telles sources dans les cartes de tSZ) et d’autre part cette source est
fortement corrélée avec l’amas, créant ainsi un biais intrinsèque. En revanche, la méthode TILT
parvient à soustraire la contamination par l’AGN, tout en demeurant une combinaison linéaire
n’utilisant que les cartes de HFI. On notera tout de même une augmentation du niveau de bruit
d’un facteur 1.5 dans la carte TILT par rapport à la carte ILC.
Les poids de la combinaison linéaire et le spectre des diverses composantes étant connus on peut
en estimer exactement le résidu présent dans les cartes. Ainsi le résidu dû à l’AGN est deux
ordres de grandeur plus faible dans la carte TILT que dans la carte ILC. Ce résidu se trouve un
ordre de grandeur en dessous de la déviation standard du bruit dans le cas de TILT.
Figure 5.4 – De gauche à droite : carte de tSZ initiale, carte de tSZ reconstruite, résidus. De
haut en bas : reconstruction avec une ILC adaptée à l’eﬀet tSZ et reconstruction avec TILT. Le
champ de vue est de 300 par 300 arcminutes
On obtient un résultat saisissant en ayant utilisé uniquement un a priori sur la position et le
caractère ponctuel de l’AGN. Ce sont des hypothèses peu couteuses qui permettent par contre
d’obtenir l’information tSZ contenue au centre de l’amas, ceci n’étant pas possible dans le cas
d’une approche ILC standard.
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5.5.4 Application à la construction de cartes entières du ciel
5.5.4.1 Les simulations
Aﬁn de mieux comprendre le contenu des cartes de paramètre de Compton (qui seront pré-
sentées au chapitre 6) nous avons utilisé des simulations PSM (Planck Sky Model) [Delabrouille
et al. 2012], prenant en compte les émissions diﬀuses : synchrotron, bremsstrahlung, CMB, pous-
sière galactique, émission anormale de poussière, fond diﬀus infrarouge (CIB pour Cosmic Infra-
red Background), et les sources ponctuelles : sources infrarouge et sources radio. À ces émissions
est ajouté le bruit jack-knife pour représenter au mieux le bruit présent dans les cartes Planck
en fréquence. La composante tSZ est quant à elle modélisée en utilisant des simulations hydro-
dynamiques [da Silva et al. 2001]. Nous pouvons propager les poids de la combinaison linéaire
utilisée pour extraire l’eﬀet tSZ aux diﬀérentes cartes par composante pour en estimer leur contri-
bution dans la carte ﬁnale.
Aﬁn de tenir compte des propriétés locales des composantes astrophysique, nous avons recours
à l’utilisation de diﬀérents ﬁltres aussi bien dans l’espace des fréquences que dans l’espace des
pixels, tel que présenté à la section précédente. Des approches similaires sur le même type d’es-
pace ont déjà été développées pour de nombreuses méthodes, voir par exemple [Remazeilles
et al. 2011,Bobin et al. 2008].
Pour construire la carte d’eﬀet tSZ présentée en ﬁgure 6.7 nous avons utilisé 15 ﬁltres gaussiens
B↵ avec des FWHM de : 5, 7.5, 10, 13.4, 18.8, 25.2, 33.3, 43.6, 57.6, 78.1, 112.5, 1190.1, 600.0,
1500.0 et 1. Le découpage en grands pixels pour calculer les poids de la combinaison linéaire
ainsi que la convolution des cartes de poids ont été eﬀectués tels que décrits dans la section
précédente.
5.5.4.2 Contamination dans la carte d’effet tSZ obtenue avec MILCA
Nous avons construit une carte de l’eﬀet tSZ à partir des cartes totales (signal plus bruit)
simulées aux fréquences de l’instrument HFI. Nous avons ensuite propagé les poids de la com-
binaison linéaire à chacune des composantes indépendamment aﬁn de produire des cartes de
contamination par composante dans la carte ﬁnale de l’eﬀet tSZ. La ﬁgure 5.5 présente la carte
reconstruite totale et la ﬁgure 5.6 la carte pour les composantes diﬀérentes du tSZ. Les sources
de contamination majeures pour les composantes diﬀuses sont le bremsstrahlung et la poussière
galactique. Cependant, les résidus de ces composantes sont localisés au niveau du plan galactique
et peuvent donc être essentiellement évités en appliquant un masque galactique sévère. Concer-
nant les composantes compactes, les sources radio constituent un contaminant fort. En eﬀet,
leur dépendance spectrale EM proche de l’inverse de l’eﬀet tSZ les fait apparaitre comme des
sources négatives dans les cartes de paramètre de Compton. En revanche, les sources infrarouge,
peuvent tantôt apparaitre comme positives et négatives dans les cartes de l’eﬀet tSZ, selon leur
comportement spectral par rapport à la poussière. En eﬀet, dans une région du ciel donnée, où la
poussière galactique domine en terme de variance devant les sources infrarouges, la minimisation
de la variance conduit à soustraire le spectre EM de la poussière chaude en utilisant les cartes
à hautes fréquences. Si les sources ponctuelles sont plus froides que la poussière, alors elles sont
moins fortes à hautes fréquences, et, lors de la soustraction de la poussière, elles apparaitront
comme un résidu positif. L’eﬀet inverse se produit pour les sources plus chaudes que l’émission
diﬀuse de poussière galactique, qui apparaissent alors comme des sources négatives.
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Figure 5.5 – Carte de l’eﬀet tSZ reconstruite pour les simulations PSM présentées à la section
5.5.4.1, signal plus bruit, en coordonnées galactiques. Toutes les composantes, le bruit ainsi que
l’eﬀet tSZ sont présents sur la carte.
Figure 5.6 – Carte de contamination par les composantes astrophysiques autre que l’eﬀet tSZ,
reconstruite à partir des simulations PSM présentées à la section 5.5.4.1, en coordonnées ga-
lactiques. Seules les composantes astrophysiques autre que l’eﬀet tSZ sont présentées sur cette
carte.
5.6 Estimation des incertitudes pour les méthodes de type ILC
Avant de pouvoir eﬀectuer la combinaison linéaire de plusieurs canaux de mesure, ces derniers
doivent posséder la même fonction de transfert instrumentale (dans le cas des cartes, la résolution
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angulaire). Ainsi même si la reconstruction est eﬀectuée sur des données ﬁltrées, il faut que
toutes les données utilisées pour la combinaison linéaire utilisent le même ﬁltre. Dans le cas
de l’expérience HFI de Planck, les diﬀérentes bandes de fréquence possèdent des résolutions
angulaires diﬀérentes, environ 10 arcminutes à 100 GHz, 7 à 144 GHz et 5 pour les bandes de
fréquence allant de 217 à 857 GHz. Nous appliquons alors un ﬁltre diﬀérent à chaque carte,
de sorte que la fonction de transfert pour le signal astrophysique soit identique. Lors de la
combinaison linéaire le bruit instrumental de chaque fréquence ne pourra être considéré comme
gaussien non corrélé. En eﬀet d’une part le bruit dans les cartes de HFI est déjà corrélé et d’autre
part le processus de ﬁltrage eﬀectué avant la combinaison linéaire rajoute des corrélations dans
le bruit. Le bruit contenu dans la carte ﬁnale sera ainsi une addition de bruits possédant chacun
un spectre de puissance propre. Ceci rend tout traitement analytique de tels bruits couteux et
complexe.
De plus, la couverture du ciel par le satellite Planck n’est pas homogène : du fait de la stratégie
de balayage certaines régions du ciel présentent un niveau de bruit plus fort que d’autres. Les
zones voisines des pôles écliptiques présentent une très bonne redondance et ont donc un niveau
de bruit faible. En revanche, les régions dans le plan de l’écliptique possèdent une couverture
plus pauvre et présentent donc un bruit plus important. De même il sera fréquent de ne pas
travailler sur des cartes de l’ensemble du ciel, mais sur des reprojections de portions du ciel.
Dans ce cas, il faudra tenir compte des corrélations entre pixels des cartes ﬁnales introduites par
ces reprojections.
C’est pourquoi nous aurons recours à une chaîne de simulation Monte-Carlo pour rendre compte
des propriétés du bruit, qui dans notre cas est gaussien, corrélé et non-stationnaire.
5.6.1 Estimation du bruit instrumental
Une méthode robuste pour estimer le bruit instrumental présent dans les données est d’avoir
recours à ce que nous appellerons des cartes Jack-Knife. Elle consiste en l’utilisation de la redon-
dance de la couverture du ciel de Planck pour eﬀectuer une soustraction du signal (voir chapitre
3). Pour ce faire, on sépare le signal en deux sous-ensembles de données observant la même région
du ciel, permettant par soustraction de supprimer la contribution du signal astrophysique :
Rj,1 = Dj +Nj,1
Rj,2 = Dj +Nj,2cNj = Rj,1 −Rj,2
2
=
Nj,1 −Nj,2
2
(5.53)
avec Rj,1 et Rj,2 les cartes du ciel issus respectivement du premier et du second ensemble de
données, Dj la contribution du signal astrophysique, Nj,1 et Nj,2 la composante de bruit instru-
mental associée à chacun de ces ensembles de données et bNj est l’estimateur du bruit Nj présent
dans les données pour un détecteur j. Dans le cas où les composantes de bruit Nj,1 et Nj,2 ne
sont pas corrélées entre elles, on peut conclure que les propriétés statistiques de leur somme et
leur diﬀérence sont équivalentes. Ainsi bNj nous permet d’accéder aux propriétés statistiques de
Nj , ce qui va nous permettre de réaliser des simulations réalistes du bruit instrumental. On peut
ainsi obtenir une estimation du bruit pour chacune des cartes par canal de l’expérience Planck.
Lors de la construction de la carte d’une composante par combinaison linéaire des cartes issues de
diﬀérents canaux d’observation nous allons ajouter ces bruits. Partant de la combinaison linéaire
qui permet de reconstruire la composante S pour un ﬁltre ↵ donnée, on a
bS↵ =X
j
wjB
↵
j Tj (5.54)
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avec wj et Tj respectivement les poids de la combinaison linéaire et les diﬀérents canaux d’ob-
servations et B↵j une fonction de ﬁltrage. La contribution du bruit est donnée par :
bN =X
j
wjB
↵
j
bNj . (5.55)
La ﬁgure 5.7 présente (en haut à gauche) un exemple de carte de bruit Jack-knife pouvant être
obtenue en eﬀectuant une combinaison linéaire de cartes HFI eq. 5.55 sur un champ de vue de
400 arcminutes par 400 arcminutes pour les données de HFI. La résolution de la carte construite
est de 7 arcminutes. On remarque tout de suite les structures corrélées et inhomogènes du bruit.
Figure 5.7 – De gauche à droite et de haut en bas : carte Jack-Knife du bruit pour une combi-
naison linéaire de cartes Planck, carte de variance du bruit pour une combinaison linéaire de
cartes Planck, carte de bruit homogène pour une combinaison linéaire de cartes Planck et
simulation du bruit pour une combinaison linéaire de cartes Planck. Ces cartes possèdent des
pixels de 0.4 arcminute (champ de vue de 400 par 400 arcminutes).
Il est important cependant de rappeler que cette procédure ne permet d’avoir accès qu’à la
contribution du bruit instrumental, elle ne donne aucune information sur le biais éventuel présent
dans la carte ﬁnale.
5.6.2 Estimation des inhomogénéités du bruit
Comme nous l’avons mentionné précédemment, le bruit instrumental dans les données de
Planck est non-stationnaire. La structure non stationnaire de ce bruit peut être estimée de
deux façons diﬀérentes. Tout d’abord, l’estimation locale de ces non-stationnarités de la variance
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du bruit,
σ2N = K ? (N)
2 − (K ?N)2, (5.56)
avec K un noyau de convolution suﬃsamment large devant la taille typique des structures du
bruit bN .
Une autre approche consiste en la détermination de la carte de redondance eﬀective Heff , pour
la carte issue de la combinaison linéaire :
bσ2N = σ2Heff =Xj w2jB↵j
bσ2j
Hj
(5.57)
où σ2 est une constante de normalisation, bσ2j = PpNj(p)H−1j (p)P
pH
−2
j (p)
est une constante et p désigne
un pixel des données. La combinaison linéaire est dans ce cas un peu plus complexe : les cartes
de redondance Hj sont homogènes à l’inverse d’une variance (dans le cas d’un bruit gaussien).
Il s’agit donc ici d’eﬀectuer la somme des contributions de chaque canal à la variance de la
carte ﬁnale. Dans la suite nous choisirons cette seconde estimation qui est moins sujette à des
ﬂuctuations que la première (qui par contre est plus simple à mettre en place). Sur la ﬁgure 5.7,
en haut à droite, nous présentons la carte de variance obtenue à partir de la deuxième méthode
pour la carte Jack-Knife, en haut à gauche.
5.6.3 Construction d’une simulation réaliste de bruit et estimation de la ma-
trice de covariance
On souhaite réaliser une simulation de bruit possédant toutes les propriétés déterminées
précédemment. Ainsi dans un premier temps nous calculerons le spectre de puissance du bruit
homogène, obtenu à partir de la carte de bruit Jack-Knife corrigée des variations de la variance
du bruit : N˜ =
bN
bσN . On ne peut pas directement considérer le spectre de puissance du bruit
inhomogène car ce dernier est équivalent à la convolution des spectres du bruit et de celui de la
carte des inhomogénéités.
À partir de ce spectre nous pourrons réaliser des simulations de bruit gaussien homogène N˜ 0.
Sur la ﬁgure 5.7 en bas à gauche nous présentons une simulation de bruit homogène dans le cas
d’une carte Jack-Knife en haut à gauche et à partir de la carte de variance en haut à droite.
Le bruit ainsi produit est bien homogène, ce qui justiﬁe sa description à partir d’un spectre de
puissance. Il ne reste alors plus qu’à rendre ce bruit de nouveau inhomogène N 0 = N˜ 0bσN . La
ﬁgure 5.7 présente en bas à droite la simulation de bruit ﬁnale obtenue pour la carte Jack-Knife
en haut à gauche.
Finalement, il faut tenir compte des corrélations introduites par les éventuelles reprojec-
tions subies par le signal. À titre d’exemple, dans le cas où l’on eﬀectue une reprojection en
sur-échantillonnant la carte d’origine, plusieurs pixels de la carte reprojetée ont pour origine le
même pixel de la carte source. Ainsi la contribution du bruit dans ces pixels a la même valeur
et il faut donc imposer à la simulation N 0 de posséder la même valeur pour des pixels reprojetés
issus d’un même pixel d’origine.
On pourra répéter ce processus de simulation du bruit un grand nombre de fois aﬁn de pouvoir
estimer la matrice de covariance de la carte ﬁnale via Monte-Carlo. En pratique, les cartes conte-
nant souvent un grand nombre de pixels, il est peu commode de calculer la matrice de covariance
pour toute la carte. On préférera appliquer le même traitement à la carte ﬁnale et aux simula-
tions de façon à obtenir la matrice de covariance se rattachant à la transformation appliquée. Il
est ﬁnalement important de noter que cette approche ne saurait être valable que pour les trans-
formations linéaires appliquées aux cartes ﬁnales. En eﬀet, dans le cas d’une transformation non
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linéaire, le signal va également jouer un rôle dans l’amplitude des incertitudes. Ainsi l’estimation
d’erreur dans le cas d’une transformation non linéaire pourra être eﬀectuée en utilisant le même
procédé mais en ajoutant également un modèle à ces simulations pour tenir compte de la pré-
sence du signal astrophysique. Un exemple typique de transformation non linéaire est le calcul du
spectre de puissance. Il est aussi intéressant de noter que la même procédure de simulation peut
être appliquée aux cartes par fréquence de HFI. Dans ce cas, les inhommogénéitées du bruit sont
données par la carte de hits. On peut aussi obtenir les propriétés du bruit dans la carte ﬁnale
(après combinaison linéaire) par Monte Carlo en combinant les réalisations de bruit de chacune
des cartes en fréquence.
5.7 Conclusion
Dans ce chapitre nous avons présenté une méthode pour reconstruire une composante spé-
ciﬁque à partir d’un ensemble de cartes, qui sont le résultat de la contribution de diﬀérentes
composantes. Ceci est le cas pour l’observation du ciel dans le domaine micro-onde et submilli-
métrique en astronomie et cosmologie, avec les expériences CMB. Pour ce faire la composante
recherchée est construite à partir d’une combinaison linéaire de l’ensemble de cartes observées.
Nous avons une application à des données simulées mettant en évidence la capacité de cette
méthode à produire des cartes ayant un faible niveau de bruit et un faible niveau de biais.
Finalement nous avons proposé une méthode permettant de traiter les erreurs statistiques dans
les cartes que nous produisons via une chaine de simulations Monte Carlo. Dans les chapitres
suivants nous discuterons les résultats physiques pouvant être obtenus à partir des cartes de
l’eﬀet tSZ construites avec MILCA.
Chapitre 6
Carte de paramètre de Compton de
l’effet tSZ avec Planck
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Dans ce chapitre, nous aborderons l’utilisation de MILCA et TILT dans le cadre de la
construction de cartes de paramètre de Compton y de l’eﬀet tSZ [Zeldovich & Sunyaev 1969,Su-
nyaev & Zeldovich 1972] et nous étudierons brièvement l’eﬀet du choix du ﬁltrage eﬀectué sur
les données avant de réaliser la séparation de composantes.
6.1 Construction de cartes de paramètre de Compton
Nous discuterons dans cette section les avantages et inconvénients de diﬀérentes approches
de reconstruction de cartes de l’eﬀet tSZ. Dans le cas de l’eﬀet tSZ, l’algorithme MILCA sera
utilisé (à moins d’une contre-indication) avec 2 contraintes : une pour l’eﬀet tSZ et une pour
le CMB. Deux degrés de liberté de la combinaison linéaire des cartes seront allouées à la mi-
nimisation de la variance du bruit. Le spectre EM de l’eﬀet tSZ est très bien connu. La table
6.1 présente les coeﬃcients de transmission de l’eﬀet tSZ en unité de KCMB dans les diﬀérents
canaux d’observation de l’instrument HFI calculés à partir des bandes passantes.
6.1.1 Reconstruction locale
Dans cette section nous allons présenter les résultats obtenus avec MILCA et TILT dans des
conditions réelles. Nous allons utiliser des régions du ciel bien connues pour abriter des sources
ponctuelles intenses susceptibles de produire des résidus dans les cartes après séparation de com-
posantes.
De façon à estimer les contraintes CC et f0 (voir section 5.3.2), nous aurons recours à la mesure
du coeﬃcient de corrélations avec les cartes en fréquence dans la région où le gradient du signal
Table 6.1 – Transmission de l’eﬀet tSZ dans les canaux d’observation de l’instrument HFI. Les
valeurs correspondent aux valeurs moyennes pour les bolomètres d’un même canal.
Fréquences (GHz) 100 143 217 353 545 857
Facteur de conversion pour l’effet tSZ (KCMB) −4.04 −2.8 0.15 6.15 14.4 26.4
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de la source (supposée gaussienne de FWHM la résolution angulaire de la carte en température
issue de l’instrument HFI) est supérieur a 1% de son maximum. Ainsi, nous serons tout particu-
lièrement sensibles à la morphologie de la source, sans risquer de soustraire un signal qui serait
corrélé avec la source (soit de façon marginale, soit de façon physique) mais qui possèderait une
morphologie spatiale diﬀérente. De plus, une application locale de la méthode TILT permet aux
poids w de la combinaison linéaire de s’adapter aux propriétés locales des composantes. En eﬀet,
la poussière thermique possède un spectre EM variant sur le ciel, et donc, les poids permettant sa
soustraction dans une région du ciel sont propres à cette région. De même, les sources ponctuelles
radio et infrarouge possèdent une grande variété de spectre EM.
6.1.1.1 Source ponctuelle isolée
Dans un premier temps, nous nous intéresserons à des sources ponctuelles qui ne se trouvent
pas à la position d’un amas de galaxie, ce qui constitue un cas favorable, puisque dans ce cas, la
source ponctuelle et l’eﬀet tSZ ne sont pas corrélés spatialement.
Figure 6.1 – Reconstruction de l’eﬀet tSZ avec TILT (à gauche) et MILCA (à droite). Le
champ de vue est de 300 par 300 arcminutes autour des coordonnées galactiques (l = 314.57 deg,
b = 31.97 deg) en projection plan tangent.
La ﬁgure 6.1 présente la reconstruction du paramètre de comptonisation au voisinage du
superamas de Shapley (dans le coin inférieur droit de la carte), la carte est centrée sur une
source IR particulièrement intense de cette région. Comme nous l’observons dans la carte issue
d’une MILCA, un léger signal est détecté au centre de la carte, cependant, la présence à cette
même position d’une source ponctuelle infrarouge très intense remet en cause une éventuelle
origine tSZ de ce signal. Dans ce cas, TILT a été utilisé avec une contrainte dite "dure" afin de
procéder à la soustraction de ce contaminant tout en conservant une combinaison linéaire interne
des données PLANCK (voir chapitre 5). L’utilisation de la méthode TILT permet de réduire cet
excès, comme on peut l’observer sur la carte TILT dans la figure 6.1. De plus, le bruit (estimé
via les cartes Jack-Knife de bruit) dans la carte TILT a une déviation standard égale à 98 % de
celle de la carte MILCA. De nouveau, la méthode TILT permet ici une réduction simultanée du
biais et du bruit.
La figure 6.2 présente la reconstruction d’une carte d’eﬀet tSZ dans le voisinage de l’amas de
galaxies Abell 1651 que l’on peut apercevoir dans le coin supérieur gauche de la carte. La carte
issue de MILCA présente une forte contamination qui se manifeste par un décrément dans la
carte de paramètre de comptonisation. Ce décrément correspond à la position d’une radiosource,
les radiosources ayant un spectre relatif à basse fréquence "similaire" en négatif à celui de l’ef-
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Figure 6.2 – Reconstruction de l’eﬀet tSZ avec TILT (à gauche) et MILCA (à droite). Le
champ de vue est de 300 par 300 arcminutes autour des coordonnées galactiques (l = 305.12 deg,
b = 57.07 deg) en projection plan tangent.
fet tSZ, elles apparaissent en négatif dans les cartes de paramètre y. Dans ce cas, la méthode
TILT a été utilisée avec une contrainte dite "molle" et γ = 10 (voir chapitre 5), ce qui revient à
multiplier par 10 l’amplitude apparente de la source ponctuelle "du point de vue de la méthode
TILT". L’application de la méthode TILT permet la diminution de la contamination par cette
radiosource. Cependant, les spectres de la source et de l’eﬀet tSZ ayant des comportements re-
latifs similaires, contraindre la source radio revient à "supprimer" de la carte un spectre proche
du spectre tSZ. Cela a pour eﬀet de produire une augmentation du niveau de bruit dans la carte
obtenue. La carte TILT présente un bruit avec une déviation standard égale à 1.16 fois celle de la
carte issue d’une MILCA. Nous avons donc pu réduire de façon significative une source de biais
en ne produisant qu’une augmentation modérée du niveau de bruit dans la carte reconstruite.
6.1.1.2 Source ponctuelle au centre d’un amas
Nous allons maintenant nous intéresser au cas où la source ponctuelle se trouve dans un amas
de galaxies. En eﬀet, ce cas est loin d’être marginal. Les amas de galaxies, étant comme leur nom
l’indique, constitués de galaxies, ces galaxies peuvent abriter des AGNs radio-bruyants qui sont
particulièrement intenses dans le domaine radio du spectre EM. Ainsi les distributions de source
radio extragalactiques et les amas de galaxies sont fortement corrélées.
La figure 6.3 représente les cartes d’eﬀet tSZ obtenues pour l’amas Perseus, lequel abrite
en son centre une source particulièrement intense (déjà mentionnée au chapitre 5 pour tester
TILT sur des simulations). Comme on peut le voir sur la carte produite via une MILCA, L’AGN
central de Perseus produit un biais significatif dans l’estimation du signal tSZ. En appliquant la
méthode TILT nous avons été en mesure de réduire ce biais, sans pour autant avoir à masquer le
centre de l’amas. La méthode TILT permet ici également une soustraction de la contamination
sans pour autant soustraire l’émission tSZ en provenance de l’amas dans la même région. Dans
ce cas, la méthode TILT oﬀre la possibilité d’accéder au flux de l’amas de galaxie avec un biais
bien moindre que celui obtenu via une MILCA. On remarque également la soustraction d’une
source ponctuelle radio secondaire dans la partie inférieure droite de la carte, source qui est plus
facilement mise en évidence sur la carte de résidus obtenues par soustraction des cartes obtenues
à partir des deux méthodes TILT et MILCA, présentée dans la figure 6.3 en bas.
En contrepartie de cette soustraction de biais, le niveau de bruit a été augmenté par un
facteur 1.3. Ce qui, compte tenu du biais soustrait, est relativement faible. Afin de tirer partie
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Figure 6.3 – Reconstruction de l’eﬀet tSZ avec TILT (en haut à gauche), MILCA (en haut à
droite) et diﬀérence entre ces deux reconstruction (en bas). Le champ de vue est de 300 par 300
arcminutes autour des coordonnées galactiques (l = 150.57 deg, b = −13.26 deg) en projection
plan tangent.
de la réduction avec TILT et du plus faible niveau de bruit il est possible de combiner ces deux
cartes, en utilisant les poids de la combinaison linéaire produite par TILT pour la partie interne
de l’amas de galaxies et les poids produits par MILCA pour la partie externe de l’amas.
6.1.2 Reconstruction sur tout le ciel
Dans cette section nous présentons diverses méthodes utilisées pour la construction d’une
carte tout le ciel de l’eﬀet tSZ à partir des données Planck. Nous mettrons en évidence l’in-
térêt du découpage des données en plusieurs sous-ensembles (spatiaux et fréquentiels) pour la
construction de cartes d’eﬀet tSZ sur l’ensemble de la sphère.
Reconstruction directe
Une première approche en vue de construire une carte d’eﬀet tSZ sur tout le ciel serait
d’eﬀectuer la combinaison linéaire avec un seul jeu de poids. Une telle carte est présentée dans la
ﬁgure 6.4. On constate un bruit particulièrement intense. On prendra tout particulièrement note
de la dynamique de couleurs utilisée pour présenter la carte :
⇥−2.10−5, 2.10−5⇤. Cette approche
ne saurait être satisfaisante. En eﬀet, nous perdons dès lors tout l’intérêt qui rendait l’extraction
locale intéressante, à savoir celui de s’adapter aux propriétés locales du bruit et du signal. Nous
sommes alors très sensibles aux variations du spectre EM de la poussière et aux résidus de sources
ponctuelles. De même, la soustraction de l’émission de poussière dans le plan galactique qui a
une contribution forte à la variance totale de la carte se fait au détriment du niveau de bruit
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instrumental.
Figure 6.4 – Carte de paramètre de Compton y de l’eﬀet tSZ mesurée par Planck produite
sur tout le ciel avec un seul jeu de poids, en coordonnées galactiques.
En masquant le plan galactique
Une première étape pour améliorer cette reconstruction est de masquer le plan galactique. La
nouvelle carte obtenue est présentée dans la ﬁgure 6.5. La dynamique de la carte ainsi présentée
est de
⇥−1.10−5, 1.10−5⇤. On gagne un facteur 3.5 sur le niveau de bruit, qui demeure cependant
très élevé. On constate également un biais important au voisinage du plan galactique. En eﬀet,
dans la mesure où le calcul des poids de la combinaison linéaire n’est plus dominé par l’émission
du centre galactique, ces derniers s’adaptent moins bien à la soustraction de la poussière que
dans le cas précédent.
Figure 6.5 – Carte de l’eﬀet tSZ mesurée par Planck produite hors du plan galactique avec
un seul jeu de coeﬃcients, en coordonnées galactiques.
Reconstruction par parties
La prochaine étape sera d’eﬀectuer des reconstructions de l’eﬀet tSZ sur de petites régions
locales du ciel. De manière à assurer la continuité entre les coeﬃcients de la combinaison linéaire
(en évitant tout eﬀet de bord entre les régions diﬀérentes), les poids de cette combinaison linéaire
peuvent être calculés dans un faisceau de rayon R1 et appliqués dans une région de rayon R2, de
taille inférieure à R1. Une carte construite selon un tel procédé est présentée à la ﬁgure 6.6. La
dynamique de représentation cette nouvelle carte est de
⇥−0.5.10−5, 0.5.10−5⇤. Cette carte d’eﬀet
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tSZ a été obtenue avec MILCA en eﬀectuant une estimation de la matrice de covariance dans
un noyau de convolution gaussien avec une FWHM de 2 degrés, lissant les poids des diﬀérentes
combinaisons linéaires eﬀectuées.
Figure 6.6 – Carte de l’eﬀet tSZ mesurée par Planck en utilisant des estimations locales de la
matrice de covariance pour chaque pixel, en coordonnées galactiques.
De nouveau nous observons une importante réduction du bruit, par un facteur 2. Cependant,
nous constatons que les modes à grandes échelles angulaires ont été ﬁltrés. En eﬀet, en calculant
les poids de la combinaison linéaire dans une ouverture angulaire donnée, nous ne tenons plus
compte des modes à plus grandes échelles angulaires qui se retrouvent par là même supprimés.
6.1.2.1 Reconstruction en fonction de la taille angulaire des structures
Aﬁn de résoudre ce problème de suppression des modes à grandes échelles angulaire, nous
allons eﬀectuer un découpage des cartes en fonction de l’échelle angulaire (voir chapitre 5 pour
une description plus détaillée et une application à des simulations). Des approches similaire ont
été développées, voir par exemple [Remazeilles et al. 2011,Bobin et al. 2008]. Pour construire la
carte d’eﬀet tSZ présentée en ﬁgure 6.7 nous avons utilisé 15 ﬁltres gaussiens B↵ (voir section
5.3.1) avec des FWHM de : 5, 7.5, 10, 13.4, 18.8, 25.2, 33.3, 43.6, 57.6, 78.1, 112.5, 1190.1, 600.0,
1500.0 et 1. Le découpage en grands pixels pour calculer les poids de la combinaison linéaire
ainsi que la convolution des cartes de poids ont été eﬀectués tel que décrit à la section 5.3.1.
Figure 6.7 – Carte de l’eﬀet tSZ en utilisant MILCA dans le cas d’une reconstruction localisée
spatialement et fréquentiellement
Cette nouvelle carte présenté un niveau de bruit inférieur d’un facteur 1.5 par rapport à
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celui de la carte précédente. En eﬀet, la localisation en fréquence angulaire permet également de
cibler la région d’intérêt du signal par rapport aux régions dominées par le bruit où les autres
composantes.
Dans la suite nous utiliserons donc au choix des reconstruction locale autour d’amas en particu-
lier, où des reconstruction sur l’ensemble du ciel en utilisant l’ensemble de ﬁltres que nous venons
de présenter.
6.2 Caractérisation de la carte de paramètre de comptonisation y
La caractérisation des cartes de paramètre de comptonisation est un point clef de l’analyse
physique de l’eﬀet tSZ avec le satellite PLANCK. Cette section discutera le nombre de contraintes
que nous utiliserons pour eﬀectuer la reconstruction de la carte de paramètre y, l’impact des
fréquences utilisées pour la reconstruction et ainsi que la résolution angulaire optimal pour les
cartes de l’eﬀet tSZ.
Nous discuterons dans les chapitres suivants de la comparaison entre les cartes MILCA et d’autres
méthodes de séparation de composantes (voir section 8.4)
6.2.1 Impact du nombre de contraintes utilisées
Dans cette section, nous nous proposons d’étudier l’impact de la contrainte additionnelle
servant à assurer la diminution de la contamination par le CMB dans la carte ﬁnale. Les cartes
en question ont été calculées en utilisant l’algorithme MILCA et les données PLANCK HFI de
100 à 857 GHz.
6.2.1.1 Méthode
Pour étudier la contamination des cartes nous utiliserons une analyse en spectre de puissance.
De façon à nous aﬀranchir du biais introduit dans le spectre de puissance par l’autocorrélation du
bruit, nous calculerons pour chaque cas (avec une contrainte tSZ seule et avec des contraintes tSZ
+ CMB) deux cartes du paramètre de comptonisation pour la première (FIRST) et la deuxième
(LAST) partie des RINGs respectivement. Les bruits de ces deux ensembles de données n’étant
pas corrélés, seul le signal astrophysique présent dans les cartes contribuera. Dans l’optique d’une
cohérence maximale entre les deux cartes FIRST et LAST, les poids de la combinaison linéaire
ont été calculés sur les cartes totales (FIRST+LAST) et appliqués à chacun des sous-ensemble de
sorte que l’on ne souﬀre pas du biais dû aux ﬂuctuations lors de la reconstruction basée sur deux
ensembles de données distincts. On pourrait atteindre le même résultat en calculant les spectres
de puissance en autocorrélation respectivement à partir de la carte MILCA totale et de la carte
Jack-Knife associée, produite via la méthode décrite à la section 5.6, et en eﬀectuant la diﬀérence
de ces deux spectres de puissance. Pour le calcul du spectre de puissance, nous avons utilisé un
masque galactique sévère (30% du ciel masqué) auquel nous avons ajouté un masque de sources
ponctuelles comprenant toutes les sources détectées par PLANCK à plus de 5 sigma dans au
moins 1 bande de fréquence [Planck Collaboration et al. 2011c]. Les spectres de puissance ainsi
calculés sont corrigés des eﬀets de résolution instrumentale, mais ne sont pas déconvolués des
eﬀets du masque.
6.2.1.2 Résultats
La ﬁgure 6.8 présente les spectres de puissance angulaire ainsi obtenus sans et avec contrainte
sur le CMB. Nous observons que l’utilisation d’une contrainte additionnelle pour soustraire le
CMB produit une réduction de la puissance à des échelles intermédiaires (l > 300). On compare
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Figure 6.8 – Spectres de puissance des cartes de l’eﬀet tSZ en fonction du nombre de contraintes
appliquées. À gauche pour le spectre de puissance en autocorrélation et à droite pour le spectre
de puissance en corrélation croisée entre les sous-ensembles de données FIRST et LAST. En vert
dans le cas avec une seule contrainte (tSZ), en bleu dans le cas avec deux contraintes (tSZ +
CMB) et en rouge la prédiction pour WMAP par [Komatsu & Seljak 2002]
également le spectre de puissance prédit dans le cadre de la collaboration WMAP par [Komatsu
& Seljak 2002]. Cette excès de puissance dans le cas sans contrainte sur le CMB, peut dès lors
être assimilé à un résidu produit par le CMB dans la carte y reconstruite.
Ce type de contamination peut être produit par des corrélations marginales entre l’eﬀet tSZ
et le CMB, ce qui comme nous l’avons vu au chapitre MILCA est une source de biais dans la
reconstruction. Une autre explication possible serait que les poids de MILCA sont contraints par
des composantes particulièrement intenses comme la poussière galactique, ce qui ne permet pas
à l’algorithme de minimiser le CMB. Nous pouvons ﬁnalement conclure que dans le cadre de la
méthode MILCA, la contrainte additionnelle sur le CMB permet de prévenir la fuite du CMB
dans les cartes de paramètre de Compton. Ce choix est d’autant plus justiﬁé que l’ajout de la
contrainte supplémentaire n’augmente pas le niveau de bruit dans la carte reconstruite, comme
en témoigne les spectres d’autocorrélation aux grandes valeurs de l représentés sur la ﬁgure 6.8.
6.2.2 Reconstruction en fonction du sous-ensemble de fréquences
Nous avons calculé des cartes MILCA pour diﬀérents sous-ensembles de fréquences dans
quelques régions du ciel possédant des amas d’intérêt et se trouvant à diﬀérentes latitudes ga-
lactiques. Les 5 régions sont : COMA, A399-A401 (voir chapitre 9) et le superamas de Shapley,
Virgo et A3395-A3391. Ce test est important pour évaluer la robustesse de l’extraction de l’eﬀet
tSZ avec l’algorithme MILCA à partir de détecteurs indépendants.
Reconstruction avec 6 fréquences
Dans un premier temps, nous présenterons à titre de référence la carte de l’eﬀet tSZ recons-
truite avec MILCA en utilisant les 6 fréquences de l’instrument HFI, apparaissant en ﬁgure 6.9
dans la région du superamas de Shapley. Ce superamas, le second découvert d’un point de vue
historique, se trouve dans une région du ciel particulièrement riche en amas de galaxies ce qui en
fait une cible de choix pour étudier l’eﬃcacité de la reconstruction de l’eﬀet tSZ par la méthode
MILCA.
Reconstruction avec 4 et 5 fréquences
La ﬁgure 6.10 présente les cartes obtenues en utilisant 5 ou 4 fréquences de l’instrument HFI.
Toutes les permutations ont été étudiées, ce qui a produit une matrice de cartes reconstruites.
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Figure 6.9 – Carte de l’eﬀet tSZ reconstruite avec MILCA en utilisant les 6 canaux de HFI.
Au centre le superamas de Shapley. Le champ de vue est de 720 par 720 arcminutes, centré aux
coordonnées galactiques (l = 312.66 deg, b = 30.54 deg)
Cette matrice de cartes nous permet de constater que les 3 fréquences cruciales dans la recons-
truction de l’eﬀet tSZ sont 143, 217 et 353 GHz. On observe tout particulièrement l’incapacité
de reconstruire l’eﬀet tSZ quand les cartes à 217 et 353 GHz ne sont pas utilisées. En eﬀet, à plus
hautes fréquences, le signal tSZ est complètement noyé par l’émission de la poussière galactique,
et, à plus basses fréquences (100 et 143 GHz), le spectre EM de l’eﬀet tSZ est trop proche de
celui du CMB pour pouvoir être signiﬁcativement diﬀérentié. De même, on notera l’augmentation
substantielle du niveau de bruit dans toute les cartes reconstruites sans les données à 143 GHz.
La suppression de l’une des cartes à hautes fréquences (545 ou 857 GHz) n’a que peu d’impact
sur la reconstruction. En revanche la suppression de ces deux fréquences se traduit par une aug-
mentation du niveau de bruit. C’est la carte à 353 GHz qui permet de soustraire l’émission de la
poussière, ce qui diminue ainsi la marge de manœuvre pour l’extraction de l’eﬀet tSZ qui repose
essentiellement sur les cartes allant de 143 à 353 GHz.
Nous avons réalisé la même analyse pour 4 autres régions du ciel à diﬀérentes latitudes
galactiques et dans des régions avec un eﬀet tSZ d’intensité variable. Les régions concernées sont
COMA, Virgo, A399-A401 et A3395-A3391. L’analyse dans ces 4 régions conﬁrme les résultats
obtenus dans la région du superamas de Shapley.
6.2.3 Résolution optimale
Nous proposons ici d’étudier l’impact de la résolution maximale utilisée pour la construction
de la carte d’eﬀet tSZ sur le niveau de bruit obtenu dans la carte.
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Figure 6.10 – Cartes de l’eﬀet tSZ construite avec MILCA à partir de 4 ou 5 fréquences de
l’instrument HFI, pour la même région que celle présentée à la ﬁgure 6.9. Cette matrice de ﬁgure
est un tableau à double entrée, chaque ligne et chaque colonne représentant dans l’ordre croissant
les 6 fréquences de l’instrument HFI : 100, 143, 217, 353, 545 et 857 GHz. Les cartes se trouvant
à l’intersection d’une ligne et d’une colonne ont été construites sans utiliser les 2 fréquences
associées à la ligne et à la colonne de la matrice. Les cartes de la diagonale ont été construites
avec 5 fréquences et les cartes hors de la diagonale avec 4 fréquences.
Méthode
Nous calculerons des cartes de l’eﬀet tSZ à des résolutions maximales respectives de 5, 7 et
10 arcminutes. Il est important de rappeler que l’utilisation de tranche en résolution angulaire
permet à la carte à 100 GHz (de résolution 10 arcminutes) de contribuer à la carte tSZ à 5
arcminutes de résolution, pour les échelles angulaires inférieures ou égales à 10 arcminutes. Pour
obtenir une estimation du niveau de bruit dans les cartes nous avons recours à des cartes Jack-
Knife produites par le procédé décrit dans le chapitre 5. Aﬁn de quantiﬁer le niveau de bruit
nous calculons le spectre de puissance des cartes Jack-Knife pour ces 3 résolutions et nous tenons
compte de la résolution instrumentale, aﬁn de pouvoir comparer directement les niveaux de bruit
dans les cartes de façon pertinente.
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Figure 6.11 – Spectres de puissance des cartes de l’eﬀet tSZ pour diﬀérentes résolutions de
reconstruction, à 5 arcminutes (en noir), 7 arcminutes (en bleu) et 10 arcminutes (en rouge).
Nous avons déconvolué de la fonction de transfert du lobe instrumental pour chacune des trois
reconstructions.
Résultats pour le niveau de bruit
La ﬁgure 6.11 présente le spectre de puissance pour les cartes Jack-Knife associés aux cartes
de l’eﬀet tSZ reconstruites à 5, 7 et 10 arcmin de résolution. Cette ﬁgure met en évidence le fait
que la carte à 7 arcminutes de résolution présente le niveau de bruit le plus faible jusqu’à l =
3000. Contrairement à ce qui aurait pu être supposé au sujet du niveau de bruit, l’utilisation
de l’information entre 7 et 5 arcminutes ne permet pas d’augmenter le rapport signal sur bruit.
L’explication de cet eﬀet tient essentiellement au fait que pour estimer la contribution du signal
entre 5 et 7 arcminutes, seulement 4 bandes de fréquence sont utilisées. Ces bandes de fréquences
vont de 217 à 857 GHz. À de si hautes résolutions angulaires, nous perdons l’information sur la
partie négative du spectre de l’eﬀet tSZ à basses fréquences, ce qui se traduit par une dégradation
dramatique de l’habilité d’extraction du signal par MILCA. Comme nous avions pu le voir dans la
section précédente, la bande de fréquence à 143 GHz est avec 353 GHz l’une des deux fréquences
clé dans la reconstruction des cartes du paramètre de Compton. Ainsi sa perte à haute résolution
angulaire entraine une forte augmentation du niveau de bruit reconstruit et se traduit donc par
une dégradation de l’ensemble de la reconstruction. Il est cependant important de mettre en
lumière le fait que cet eﬀet est propre à l’eﬀet tSZ, et tient particulièrement à la structure du
spectre EM de cet eﬀet. Il ne saurait en être de même pour toutes les composantes. Nous pouvons
ainsi conclure que pour obtenir un rapport signal sur bruit optimum, l’utilisation de cartes à 7
arcminutes de résolution est recommandable.
Résultats pour le niveau de biais
Nous avons également eﬀectué une analyse localisée autour de l’amas de COMA aﬁn de
déﬁnir si la déviation standard observée à partir des cartes de Jack-Knife est bien représentative
de l’émission d’arrière plan présente dans nos cartes d’eﬀet tSZ. La ﬁgure 6.12 présente 3 cartes
de COMA et les 3 cartes Jack-Knife associées. Ces trois cartes sont à une résolution commune
de 10 arcminutes. Elles ont cependant été respectivement calculées pour des résolutions de 10,
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Table 6.2 – Mesure la déviation standard pour la carte d’eﬀets tSZ pour les trois cas décrits
dans le texte.
carte à 5’ carte à 7’ carte à 10’
Signal 3.25 10−6 3.11 10−6 3.14 10−6
Signal masqué 2.47 10−6 2.28 10−6 2.32 10−6
Jack-Knife 2.06 10−6 2.03 10−6 2.13 10−6
7 et 5 arcminutes. On observe que les reconstructions après mise à la même résolution sont
extrêmement similaires.
Figure 6.12 – Carte de paramètre de Compton y autour de la position de l’amas de COMA
(l = 57.34 deg, b = 88.01 deg) avec un champ de vue de 800 par 800 arcminutes. Ligne du haut :
Cartes de paramètres y, ligne du bas : cartes Jack-Knife donnant une estimation du bruit. De
gauche à droite : reconstruction à 5 arcminutes, 7 arcminutes et 10 arcminutes, toutes mises à
une résolution commune de 10 arcminutes.
La table 6.2 suivante résume les déviations standards respectives pour ces 3 cas :
– Déviation standard de la carte de paramètre de Compton totale.
– Déviation standard de la carte obtenue en masquant l’amas de COMA (avec un rayon de
120 arcminutes autour du centre de l’amas, R500 ' 400).
– Déviation standard de la carte Jack-Knife.
Nous observons, de la même manière que pour les spectres de puissance des cartes Jack-Knife
sur toute la sphère, que le bruit de la carte à 7 arcminutes est plus faible que celui de la carte
calculée à 5 arcminutes après avoir été dégradée à la même résolution. Il en va de même pour
la carte du signal. Après avoir masqué l’amas de COMA nous observons également que la carte
à 5 arcminutes présente le niveau de bruit le plus élevé des trois cartes (ce qui n’est pas le cas
pour les cartes Jack-Knife). Ceci est probablement dû à une contamination par des émissions
d’avant-plan. En eﬀet, à haute résolution, la sensibilité aux imperfection des lobes instrumentaux
augmente. Cela conduit à ce que les cartes utilisées ne possèdent pas tout à fait la même fonction
de transfert vis a vis du signal astrophysique présent sur le ciel. Ceci conduit à l’apparition de
biais dans les cartes après tentative de séparation de composantes.
En conclusion, nous observons que la carte tSZ produite avec MILCA à 5 arcminutes de résolution
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possède d’importants défauts :
-Le niveau de bruit est plus élevé (d’environ 10% par rapport à la carte à 7 arcminutes).
-Les résidus d’avant-plan sont plus importants.
Ainsi, il semble plus pertinent dans le cas de l’eﬀet tSZ d’avoir recours à des cartes à 7 arcminutes
de résolution angulaire plutôt qu’à des cartes à 5 arcminutes qui ne feront en déﬁnitive que
dégrader la qualité du signal.
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La mission Planck est la première expérience en mesure de produire un catalogue d’amas
de galaxies sur la totalité de la sphère céleste. Dans ce chapitre nous présentons les diverses
étapes, depuis la détection jusqu’à la validation des diﬀérents amas de galaxies du catalogue ESZ
(Early SZ ) [Planck Collaboration et al. 2011i]. Nous décrirons tout particulièrement le processus
de validation des amas de galaxies via la reconstruction de l’eﬀet tSZ à laquelle nous avons
activement participé.
7.1 Construction du catalogue
La construction d’un catalogue se décompose en plusieurs étapes essentielles.
7.1.1 Détection des amas de galaxies
En vue de construire une liste de candidats au titre d’amas de galaxies, une méthode d’ex-
traction robuste doit être utilisée. De telles méthodes ont été développées dans le cadre de la
collaboration Planck et ont été éprouvées sur des simulations du ciel micro-onde en utilisant le
Planck sky-model (PSM) [Delabrouille et al. 2012]. Une analyse détaillée de cette comparaison,
le SZ challenge, peut être trouvée dans Melin et al. (in prep).
Ces méthodes peuvent être séparées en deux catégories distinctes : les méthodes directes qui
utilisent individuellement chaque carte par fréquence pour extraire les amas de galaxies et les
méthodes indirectes utilisant des cartes de paramètres de Comptonisation, y, obtenues avec des
techniques de séparation de composantes. Pour la construction du catalogue d’amas de galaxies
de Planck, des méthodes directes ont été utilisées. Les méthodes indirectes sont quant à elles
utilisées dans le cadre de la validation du catalogue et seront présentées dans la suite de ce
chapitre. Dans l’objectif d’optimiser l’extraction des amas de galaxies par rapport au signal
contaminant sur le ciel, plusieurs a priori ont été utilisés sur le spectre EM et la distribution
spatiale du signal tSZ dans le milieu inter-amas (ICM).
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Le spectre EM utilisé est celui de l’eﬀet tSZ, qui a été présenté à la section 6.1. Les correc-
tions relativistes ne sont pas prises en compte dans la mesure où, dans une recherche d’amas de
galaxies en aveugle, la température des amas n’est pas connue. De plus ces correction sont négli-
geables en comparaison du niveau de bruit instrumental présent dans les cartes par fréquence de
Planck. Pour construire un ﬁltrage optimal des données, on suppose que le proﬁl de pression
(voir chapitre 8) des amas de galaxies est un proﬁl de pression Universel déterminé par [Arnaud
et al. 2010].
Trois diﬀérentes méthodes directes ont été utilisées pour détecter les amas de galaxies dans
les données de Planck. Ceci a fourni une comparaison croisée des méthodes de détection, per-
mettant d’exclure une partie des fausses détections. Les méthodes utilisées dans le cadre de la
construction du catalogue ESZ sont MMF3 (multi match ﬁlter 3) [Melin et al. 2006], MMF1
(autre implémentation de MMF3) et PWS (Powel Snakes) [Carvalho et al. 2009].
7.1.2 Processus de validation
Aﬁn d’assurer un haut degré de qualité au niveau des amas detectés, plusieurs tests de
validation ont été mis en place. Un résumé schématique de ce processus peut être trouvé à la
ﬁgure 7.1. Ce processus se décompose en quatre étapes principales :
– (1) construction et validation en interne,
– (2) validation externe,
– (3) consolidation,
– (4) requêtes dans les bases de données astrophysiques.
Dans la suite je décrirai certains des axes de validation auxquels j’ai participé.
Artefact présent dans les données
Les premières versions des données Planck, sur lesquelles ont été construites les premières
versions des catalogues de candidats présentaient des défauts dus à des systématiques mainte-
nant bien connues pouvant produire de fausses détections. Parmi les eﬀets les plus susceptibles de
produire de fausses détections on compte tout particulièrement les imprécisions d’étalonnage de
certains RING créant de grandes stries sur le ciel. Les défauts de ﬁltrage des raies 4K (voir cha-
pitre 3) produisent également au voisinage de sources fortes des rebonds pouvant être interprétés
comme des sources par des algorithmes de détection.
Contamination par d’autres objets astrophysiques
Certaines détections peuvent être produites par d’autres objets astrophysiques qui viennent
contaminer les méthodes de détection. Parmi les contaminants majeurs, on compte principale-
ment la poussière galactique, les sources infrarouges, ainsi que les nuages de poussière froide
(cold cores). De même, les objets présents dans le système solaire pourraient produire de fausses
détections. Ceci implique l’étiquetage des candidats pour exclure ceux qui sont susceptibles d’oc-
casionner de fausses détections produites par d’autres émissions astrophysiques.
Comparaison avec des catalogues externes
La plupart des amas détectés avec le satellite Planck sont attendus à bas redshift (z < 1),
du fait de la résolution angulaire limitante de l’expérience Planck. Ainsi un grand nombre des
amas de galaxies observés sont ceux ayant pu être observés via d’autres expériences. Chaque
détection de Planck est ainsi comparée avec les catalogues d’amas existants dans les domaines
optique et X.
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Figure 7.1 – Schéma du processus de validation appliqué au sein de la collaboration Planck
en vue de construire et d’assurer la robustesse du catalogue ESZ.
7.2 Vérification de la qualité du signal tSZ
Au cours de cette thèse nous nous sommes tout particulièrement focalisés sur la caractéri-
sation du signal tSZ dans les cartes Planck. Pour ce faire, nous avons tout d’abord eﬀectué
une estimation précise du niveau de signal sur bruit de détection dans les cartes et du niveau de
contamination par des eﬀets systématiques.
7.2.1 Caractérisation du signal
Pour construire des cartes de l’eﬀet tSZ utilisables dans le processus de validation, nous avons
construit des cartes de l’eﬀet tSZ avec la méthode MILCA. Pour ce faire nous avons utilisé les
six fréquences de l’instrument HFI allant de 100 à 857 GHz. Les cartes ont été construites à
une résolution de 10 arcminutes. Nous avons utilisé deux contraintes, l’une visant à soustraire
le CMB et l’une pour conserver l’eﬀet tSZ. Nous avons ensuite utilisé six degrés de liberté pour
minimiser les résidus imputables aux composantes autres que le CMB et le tSZ, la composante
dominante à soustraire étant l’émission diﬀuse de poussière galactique. De plus l’extraction est
faite localement, deux contraintes sont donc suﬃsantes pour faire face à la plupart des situations
usuelles. Les deux derniers degrés de liberté ont été utilisés pour minimiser la variance du bruit
instrumental.
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Il est important de noter que pour cette validation nous avons aussi utilisé l’approche TILT (voir
section 5.3.2) pour soustraire les sources ponctuelles connues. Nous avons ainsi accès à des cartes
de l’eﬀet tSZ au voisinage de chaque candidat du catalogue issu de la détection de sources en
aveugle. Une inspection visuelle préliminaire de ces candidats a également été réalisée. Nous avons
aussi mis en place des procédures de vériﬁcation dans les cartes (mesures du ﬂux, corrélations
avec les avant-plans) de façon à éviter toute confusion sur la nature du signal observé.
Estimation du paramètre de Compton intégré, Y
Le paramètre de Compton intégré, Y , est reconstruit par photométrie d’ouverture. Cette
approche, entièrement linéaire par rapport aux cartes de paramètre de Compton permet une
propagation simple des incertitudes (voir chapitre 5.6). Nous calculons le proﬁl radial centré sur
l’amas de galaxies du paramètre de Compton, y, sur une série d’anneaux concentriques, avec un
pas de 2 arcminutes, pour des ouvertures angulaires allant de 2 arcminutes à 150 arcminutes.
Y est alors estimé en eﬀectuant le total cumulatif du produit entre le proﬁl tSZ observé et le
nombre de pixels se trouvant dans chaque anneau où est calculé le proﬁl. Cette transformation
est également appliquée à la matrice de covariance du proﬁl pour obtenir la matrice de covariance
de Y en fonction de l’ouverture utilisée. On sélectionne ensuite tous les échantillons du proﬁl
de Y au-delà du rayon pour lequel la première valeur du proﬁl radial de y a une signiﬁcativité
inférieure à 3 σ. La valeur du proﬁl de Y au-delà de ce rayon peut être vue comme la somme
entre le Y de l’amas de galaxies et la contribution du niveau zéro de la carte, celle-ci étant
fonction du carré du rayon. Le Y de chaque amas de galaxies est alors calculé en ajustant un
modèle de la forme Y = F + A.r2, où F est le ﬂux eﬀectif de l’amas et A le niveau 0 de la
carte de paramètre de Compton. L’ajustement est obtenu en utilisant une méthode basée sur la
maximisation de la vraisemblance qui prend en compte la matrice de covariance associée au proﬁl
de Y (dont les points sont extrêmement corrélés de proche en proche par construction). Nous
reconstruisons ainsi le Y de chacun des candidats du catalogue d’amas de galaxies et estimons
les erreurs associées grâce à des simulations Monte-Carlo.
Contamination par des avant-plans
Aﬁn d’avoir une estimation de la contamination par des émissions d’avant-plans il convient
de corréler les cartes de paramètre de Compton reconstruites avec les traceurs des principaux
contaminants, dans notre cas l’émission de poussière diﬀuse galactique. Aﬁn d’avoir une estima-
tion de la contribution de l’émission de poussière nous utilisons la carte à 857 GHz provenant de
l’instrument HFI. Les cartes de l’eﬀet tSZ présentant un haut niveau de corrélation avec celle de
nuages de poussière sont donc considérées comme hautement suspectes. Elles peuvent en eﬀet
abriter des nuages de poussière froide mimant un signal de type tSZ. Dans ce but nous avons eu
recours à la mesure du coeﬃcient de corrélation entre nos cartes de l’eﬀet tSZ et la carte à 857
GHz. Nous calculons ce coeﬃcient dans deux régions. Sur l’ensemble du champ de vue que nous
avons choisi (250 x 250 arcminutes) et dans un cercle d’un rayon de 30 arcminutes autour de la
position de chaque candidat. Une valeur signiﬁcativement plus forte du coeﬃcient de corrélation
dans la seconde région indique un fort risque de contamination par la poussière. Les erreurs sont
estimées de façon analytique en fonction du nombre de points utilisés pour le calcul du coeﬃcient
de corrélation.
Procédure de validation à partir des cartes de paramètre de Compton
Nous pouvons résumer la procédure de validation comme suit :
(1) Construction de cartes de l’eﬀet tSZ avec MILCA.
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(2) Calcul de la distribution des pixels de la carte MILCA.
(3) Mesure de Y , et du niveau de détection par photométrie d’ouverture.
(4) Mesure de la corrélation avec l’émission de poussière diﬀuse.
(5) Corrélation avec les objets du système solaire (SSO).
(6) Étiquetage automatique des candidats à partir des critères précédents.
(7) Contrôle visuel de chaque amas pour garantir la robustesse de l’étiquetage.
7.2.2 Exemple de candidats au titre d’amas de galaxies
Dans cette partie, nous allons présenter quelques exemples de candidats observés au cours de
notre processus de validation. Toutes les ﬁgures présentées dans cette section suivront le même
structure : (1) La ﬁgure de gauche représente la carte de paramètre de Compton obtenue avec
MILCA dans le voisinage du candidat concerné (250 x 250 arcminutes), les axes sont exprimés
en arcminutes. Les carrés noirs indiquent la position des amas de galaxies du catalogue MCXC
[Piﬀaretti et al. 2011], les triangles noirs indiquent la position des candidats amas de galaxies
détectés par les algorithmes de détection en aveugle. Les étoiles noires indiquent les amas du
catalogue ESZ et le cercle noir indique la position du candidat sur lequel est centrée la carte
du paramètre de Compton. (2) La ﬁgure de droite représente de gauche à droite et de haut en
bas : (a) la carte du CMB obtenue avec MILCA à la position du candidat, (b) la distribution
des pixels de la carte du paramètre de Compton (en bleu) qui présente une dispersion typique
d’environ 2.10−6 (niveau de bruit des cartes MILCA), le trait vertical rouge indique la valeur
du paramètre de Compton à la position du candidat, (c) la signiﬁcativité du Y mesuré dans des
ouvertures allant de 2 arcminutes à 150 arcminutes et (d) les cartes par fréquence de l’instrument
HFI du satellite Planck à 100, 143, 217, 353, 545 et 857 GHz.
Exemples d’artefact
Dans certains cas les algorithmes de détection sélectionnent des objets qui ne sont en fait que
des artéfacts issus du traitement appliqué aux données. Le contrôle visuel des candidats permet
une identiﬁcation rapide de telles situations. Les ﬁgures 7.2 et 7.3 présentent de tels artéfacts.
On observe clairement sur ces ﬁgures des trainées positive/négative dans la carte du paramètre
de Compton. On peut noter par ailleurs l’agencement d’une suite de fausses détections (triangle
noir) le long de ces trainées. De tels candidats sont alors exclus.
Exemples d’astrofacts
Les fausses détections produites par contamination due à la présence d’autres sources as-
trophysiques, tels que des nuages de poussière où des sources ponctuelles, forment ce que nous
appelons des astrofacts. La ﬁgure 7.4 présente le cas d’une fausse détection due à un nuage de
poussière, on observe eﬀectivement un excès signiﬁcatif (11 σ) dans la carte MILCA du para-
mètre de Compton. Cependant ce signal est fortement corrélé avec les cartes à haute fréquence
545 et 857 GHz. De plus, l’allure globale du signal est similaire à celle de l’émission de poussière
à hautes fréquences. Ainsi cet objet mime le comportement d’un spectre EM dû à l’eﬀet tSZ,
mais est produit, plus probablement, par un nuage de poussière froide. Ce candidat a donc été
exclu.
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Figure 7.2 – Exemple d’artefact parmi les candidats amas détectés dans Planck. Voir détails de la ﬁgure dans le texte.
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Figure 7.3 – Exemple d’artefact parmi les candidats amas détectés dans Planck. Voir détails de la ﬁgure dans le texte.
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Figure 7.4 – Exemple d’astrofact parmi les candidats amas détectés dans Planck. Voir détails de la ﬁgure dans le texte.
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La ﬁgure 7.5 présente un candidat pour lequel nous n’observons pas de contrepartie (en
dessous de 2 σ) dans la carte MILCA du paramètre de Compton. Cependant on observe que
la position du candidat coïncide avec la position d’une source infrarouge visible dans les cartes
à haute fréquence 545 et 857 GHz. Ainsi il s’agit probablement d’une fausse détection portée
par une source infrarouge qui a passé les critères de sélection des algorithmes de détection. Ce
candidat à donc été exclu.
La ﬁgure 7.6 présente un candidat dont la position correspond avec une source radio. Cette
source radio apparait en négatif dans la carte du paramètre de Compton. Les radiosources extra-
galactiques étant issues de galaxies, il est possible que ce résidu corresponde à la position d’un
AGN, de nombreux amas de galaxies abritant des AGNs en leur centre, par exemple les amas
de Persée et de Virgo. Ainsi il n’est pas exclu que ce candidat soit un amas de galaxies, mais
notre méthode ne permet pas de le certiﬁer. La contamination par une source ponctuelle radio
(visible dans les cartes basses fréquences à 100 et 143 GHz) intense (vu à 8 σ en négatif dans
la carte MILCA) est trop importante pour extraire un éventuel signal produit via l’eﬀet tSZ.
Des expériences à plus haute résolution permettraient de discriminer entre l’émission radio d’un
AGN de l’émission tSZ d’un éventuel amas de galaxies, comme Planck peut le faire pour les
amas étendus que sont les amas de Persée et de Virgo. Ce candidat à donc été exclu.
Exemple d’amas de galaxies valides
Heureusement, outre ces fausses détections, les cartes issues du satellite Planck fourmillent
de magniﬁques détections d’amas de galaxies à haut signal sur bruit. Nous en présenterons ici
quelques-unes, à titre d’exemple. La ﬁgure 7.7 présente les résultats que nous avons obtenus
pour l’amas de galaxies de Coma, détecté avec un signal sur bruit supérieur à 40. Cet amas de
galaxies est le parfait exemple d’un amas résolu par Planck, où le maximum de signal sur bruit
est obtenu pour une ouverture d’environ 20 arcminutes.
La ﬁgure 7.8 présente un amas détecté avec un signal sur bruit d’environ 20, possédant une
faible extension sur le ciel. La détection est optimum pour de très petites ouvertures, signe que
l’amas présente une très faible extension angulaire sur le ciel, et que la quasi-totalité du ﬂux est
contenue dans le lobe instrumental de 10 arcminutes utilisé pour la construction de cette carte.
La ﬁgure 7.9 présente l’amas du Shapley, pour lequel nous pouvons observer une large émis-
sion diﬀuse s’étendant sur environ 100 arcminutes vers la gauche de la carte du paramètre de
Compton, où se trouve le second amas principal de ce système lui aussi faisant parti du catalogue
de candidats (triangle noir). En revanche, les deux groupes identiﬁés en X et situés entre ces deux
amas de galaxies (carré noir) n’ont pas été détectés. On constate cependant la présence d’un si-
gnal tSZ diﬀus reliant les deux amas. L’étude d’un tel système en X est complexe, il requiert
l’utilisation de grandes mosaïques impliquant le mélange de plusieurs observations pointées cou-
vrant la totalité de l’amas de galaxies. Planck via l’eﬀet tSZ permet une vue unique sur de
tels systèmes à grande échelle angulaire (nous nous intéresserons d’ailleurs à quelques uns de ces
systèmes dans le chapitre 9).
La ﬁgure 7.10 présente un amas détecté avec un signal sur bruit d’environ 6, ceci constitue
une détection typique d’un grand nombre d’amas sur l’ensemble du ciel.
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Figure 7.5 – Exemple d’astrofact parmi les candidats amas détecté dans Planck. Voir détails de la ﬁgure dans le texte.
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Figure 7.6 – Exemple d’astrofact parmi les candidats amas détectés dans Planck. Voir détails de la ﬁgure dans le texte.
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Figure 7.7 – Exemple d’amas parmi les candidats amas détectés dans Planck. Voir détails de la ﬁgure dans le texte.
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Figure 7.8 – Exemple d’amas parmi les candidats amas détectés dans Planck. Voir détails de la ﬁgure dans le texte.
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Figure 7.9 – Exemple d’amas parmi les candidats amas détectés dans Planck. Voir détails de la ﬁgure dans le texte.
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Figure 7.10 – Exemple d’amas parmi les candidats amas détectés dans Planck. Voir détails de la ﬁgure dans le texte.
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7.2.3 Résultats
Pour ce premier catalogue tSZ livré à la communauté scientiﬁque par la collaboration Planck
[Planck Collaboration et al. 2011i], 189 amas ont été retenus sur l’ensemble du catalogue de can-
didats qui en possédaient plusieurs milliers. Certains de ces amas de galaxies ont été identiﬁés à
des amas de galaxies connus via d’autres émissions astrophysiques, 169 ont pu ainsi être associés
à des amas de galaxies connus soit en X soit en optique. Les données Planck fournissent la
première mesure de l’eﬀet tSZ pour la plupart d’entre eux, ouvrant un nouveau champ d’inves-
tigation pour les propriétés physiques de ces amas.
La plupart de ces amas ont été associés avec des objets connus en X, 162 ont pu être reliés à des
amas présents dans le catalogue MCXC [Piﬀaretti et al. 2011], et 158 d’entre eux ont des déca-
lages vers le rouge, luminosité X et taille ✓500 connus. Une grande partie de ces amas de galaxies
ont également été identiﬁés en optique (127 amas), la plupart étant des amas du catalogue Abell.
Les sept derniers amas de galaxies identiﬁés avec des objets connus y ont été associés grâce à
des requêtes sur la base de données SIMBAD (un amas RXJ0748.7+5941, sans décalage vers le
rouge publié), grâce à des registres d’observatoires (un amas, H1821+643 à z=0.299 [Schneider
et al. 1992]) et grâce à l’optique uniquement (sans contrepartie X), identiﬁés à partir des cata-
logue Abell où Zwicky (5 amas) : ZwCl2120.1+2256, AC114Northern, A3716S, ZwCl1856.8+6616
et ZwCl0934.8+5216. Les deux derniers n’ont pas de valeurs publiées de leur décalage vers le
rouge. Pour tous ces amas, les décalages vers le rouge, quand ils sont disponibles, ont été extraits
des bases de données SIMBAD 1 et NED 2.
L’intersection entre les amas connus en tSZ et ceux du catalogue ESZ, montre qu’un amas est
commun aux expériences Planck, ACT et SPT, cinq autres sont communs entre l’ESZ et ACT
et douze sont communs avec SPT [Plagge et al. 2010b].
Finalement, en comparant avec la compilation d’amas réalisée en 2011 par [Douspis 2011],
41 amas de l’ESZ ont déjà été observés via l’eﬀet tSZ par de précédentes expériences. Planck
fourni ainsi une mesure homogène du paramètre de Compton de ces amas. De plus, près de 80%
des objets de l’ESZ ont été observés pour la première fois via l’eﬀet tSZ.
La ﬁgure 7.11 présente la distribution des amas de galaxies observés en tSZ par les expériences
autre que Planck, ainsi que les amas du catalogue ESZ sur le ciel.
7.3 Propriétés statistiques de l’ESZ
7.3.1 Pureté et complétude
Les ﬁgures 7.12 présentent à gauche la pureté (qui est l’espérance du rapport entre le nombre
de détections qui sont des amas de galaxies et le nombre total de détections) et à droite la
complétude (qui est l’espérance du rapport entre le nombre d’amas de galaxies détectés et le
nombre total d’amas de galaxies) de l’ESZ en fonction du Y de l’amas de galaxies considéré. La
pureté a été estimée à partir de la détection d’amas de galaxies avec la méthode MMF3 pour
des données simulées. On observe qu’au-delà d’un signal sur bruit de 5 la totalité des détections
sont eﬀectivement des amas de galaxies. Ce niveau de pureté tombe à 0.6 pour un signal sur
bruit de 4 et à environ 0.2 pour un signal sur bruit de 3. L’ESZ est construit avec une valeur
minimale en signal sur bruit de 6, assurant ainsi un haut niveau de pureté dans cet échantillon.
Il serait tentant d’exprimer la complétude en fonction du paramètre Y observé en arcmin2,
cependant pour un échantillon d’amas on préférera le représenter en fonction du Y physique en
Mpc2, qui est directement relié à la masse par une relation d’échelle. On constate sur cette ﬁgure
1. http ://simbad.u-strasbg.fr/simbad/
2. http ://ned.ipac.caltech.edu/
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Figure 7.11 – Distribution des amas de galaxies de l’ESZ (projection galactique Aitoﬀ). À
gauche : En bleu les amas de galaxies de l’ESZ identiﬁés avec des amas connus, en vert les
amas candidats conﬁrmés au moment de la publication du catalogue et en rouge les candidats
nouveaux amas de l’ESZ qui furent validés ensuite. À droite : les losanges rouges correspondent
aux amas de l’ESZ, les croix noires sont l’ensemble des observations avant 2010, les triangles
bleus foncé sont les amas d’ACT [Menanteau et al. 2010] et les carrés violets sont les amas de
SPT [Vanderlinde et al. 2010]. La bande bleue centrée sur le plan galactique montre la zone
masquée dans la construction de l’ESZ en dessous de 14 degrés de latitude.
que l’échantillon est complet pour les amas de galaxies ayant un Y supérieur à 10−3Mpc2. La
complétude tombe à 0.4 pour un Y de 10−4 Mpc2 et tombe à 0 pour un Y de 10−5 Mpc2.
Figure 7.12 – À gauche : pureté du catalogue ESZ en fonction du Y de l’amas de galaxies
considéré exprimé en terme de rapport signal sur bruit. À droite : complétude du catalogue ESZ
en fonction du Y de l’amas de galaxies considéré en Mpc2.
7.3.2 Distribution en décalage vers le rouge
La ﬁgure 7.13 (panel de gauche) présente la distribution en redshift de l’ESZ. En bleu est
représentée la distribution des redshifts pour les amas connus de l’échantillon ESZ, et en rouge
pour les amas nouvellement découverts via Planck. Le trait noir représente la distribution pour
les amas issus du ROSAT All Sky Survey (RASS) (le nombre d’entrées est divisé par 10). On
constate comme attendu qu’un échantillon sélectionné via l’eﬀet tSZ favorise des décalages vers le
rouge plus hauts qu’un échantillon sélectionné via l’émission X. De même, les amas nouvellement
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découverts se trouvent dans la partie à haut redshift de la distribution des amas de galaxies de
l’ESZ, les catalogues d’amas de galaxies en optique ou en X étant complets à très bas décalage
vers le rouge, indiquant l’importance de l’eﬀet tSZ pour aller sonder la distribution de matière à
haut z.
Figure 7.13 – À gauche : distribution en redshift de l’ESZ. En bleu est représentée la distribution
des décalages vers le rouge pour les amas de galaxies connus de l’échantillon ESZ, et en rouge
pour les amas nouvellement découverts via Planck. Le trait noir représente la distribution pour
les amas de galaxies issus du ROSAT All Sky Survey (RASS). À droite : distribution en masse
de l’ESZ. Est représentée en bleu la distribution des amas de galaxies de l’ESZ déjà connue en
X, et en rouge les amas de galaxies ayant été découverts par Planck. La courbe noire présente
la distribution en masse pour les amas du RASS (le nombre d’entrées est divisé par 10).
7.3.3 Distribution en masse
La ﬁgure 7.13 (panel de droite) présente la distribution en masse de l’ESZ. De nouveau,
nous mettons clairement en évidence le fait que l’eﬀet tSZ favorise les amas de galaxies ayant
une grande masse, bien plus que l’émission X. La distribution en masse des amas de galaxies
de l’ESZ présente un maximum à M500 = 15.1014M% et varie de plus d’un ordre de grandeur
en masse en allant jusqu’à environ 1014M%, couvrant ainsi l’ensemble de la gamme de masse
pour un amas de galaxie. Aussi les amas nouvellement découverts via Planck et l’eﬀet tSZ se
trouvent dans la région la plus haute en masse de la distribution, incluant un amas extrêmement
massif à plus de 15.1014M%.
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L’eﬀet tSZ est proportionnel à la pression du gaz d’électrons (produit de la densité électro-
nique par la température). La mesure de cet eﬀet permet ainsi d’avoir une sonde directe de la
répartition de la pression du gaz d’électrons au sein d’un amas de galaxies. Sous l’hypothèse que
les amas de galaxies peuvent être décrits par un proﬁl de pression universel, nous chercherons
dans ce chapitre à contraindre ce proﬁl de pression.
8.1 Échantillon d’amas utilisé
Dans cette analyse nous nous focaliserons sur 62 amas de galaxies du catalogue ESZ. Cet
échantillon est décrit dans [Planck Collaboration et al. 2011j]. Ces 62 amas étaient déjà détectés
en X [Piﬀaretti et al. 2011], et ont été observés avec précision par le satellite XMM-Newton,
permettant une analyse X de haute qualité. Les masses et les rayons des amas de cet échantillon
ont été estimés en utilisant la relation d’échelle M500 − YX [Pratt et al. 2010].
Le rayon R500 a été calculé de façon itérative [Kravtsov et al. 2006]. Bien que cet échantillon ne
soit ni complet et ni représentatif de l’ensemble des amas de galaxies, il constitue l’échantillon le
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plus vaste de haute qualité en SZ et en X disponible à l’heure actuelle. La plupart de ces objets se
trouvent à des redshifts inférieurs à 0.3 (et tous inférieurs à 0.5) et couvrent un ordre de grandeur
en masse. En terme de taille angulaire sur le ciel, ces amas s’échelonnent de 3.7 à 22.8 arcminutes
avec une valeur médiane de 7.6. Ces amas brillants et étendus sont les cibles privilégiées pour
étudier la distribution spatiale du milieu intra-amas via la mesure de l’eﬀet tSZ rendant compte
de la pression d’électrons. Cet échantillon sera référé dans la suite sous l’appellation XMM-ESZ
8.2 Le signal tSZ attendu
Il est possible de prédire le signal tSZ attendu pour les amas de galaxies du XMM-ESZ
à partir des contraintes existantes en X [Piﬀaretti et al. 2011]. Ces observations X permettent
d’avoir accès au rayon caractéristique des amas (R500) ainsi qu’à la masse estimée à partir de la
luminosité en X [Piﬀaretti et al. 2011]. Il est dès lors possible d’avoir une estimation du ﬂux tSZ
attendu. Pour cela nous utilisons la grandeur Y500 déﬁnie comme suit :
Y500 = AXSZ
σT
mec2
1
µemp
YX,500, (8.1)
avec µe le poids moléculaire moyen des électrons pour une métallicité de 0.3 Z%, AXSZ = 0.924±
0.004 [Arnaud et al. 2010] pour l’échantillon REXCESS et AXSZ = 0.95±0.04 à partir du meilleur
ajustement des données de Planck entre Y500 et YX,500 [Planck Collaboration et al. 2011l]. C’est
cette dernière valeur qui sera utilisée dans la suite. On notera que ces deux valeurs sont en accord
dans un intervalle de conﬁance à 1 σ. La grandeur YX,500 est donnée par la relation suivante
YX,500 =Mgaz,500TX,500 (8.2)
Avec Mgas,500 la masse de gaz contenu dans un rayon R500 et TX,500 la température spectro-
scopique X estimée dans un rayon R500. La grandeur YX,500 est un bon estimateur de la masse
totale des amas de galaxies [Kravtsov et al. 2006,Nagai et al. 2007a,Arnaud et al. 2007].
Nous pouvons ainsi déduire le ﬂux Y500 attendu pour les amas de galaxies du XMM-ESZ. En
utilisant un proﬁl de pression donné, il devient alors possible de prédire le signal tSZ attendu.
8.3 Reconstruction du profil tSZ
Dans un premier temps, il convient d’extraire l’information tSZ des cartes par fréquence
des données Planck. Pour cette analyse, trois méthodes de séparation de composantes ont été
utilisées : MILCA [Hurier et al. 2010] (voir chapitre 5), GMCA [Bobin et al. 2008] et NILC
[Remazeilles et al. 2011] aﬁn de s’assurer de la robustesse des résultats. La résolution angulaire
des cartes du paramètre de Compton a été ﬁxée à celle du canal de plus basse résolution utilisée.
En conséquences, nous nous sommes limités à l’utilisation des canaux de l’instrument HFI, pour
lesquels la résolution la plus basse est donnée par le canal à 100 GHz et correspond à 10 arcminutes
environ. Des cartes de bruit sont produites pour les cartes de l’eﬀet tSZ, permettant ainsi une
propagation des erreurs statistiques robuste via l’utilisation de la méthode décrite à la section
5.6.
8.3.1 Calcul du profil tSZ
Chaque proﬁl individuel a été reconstruit pour chaque amas de galaxies à partir des cartes
de l’ensemble du ciel pour chacune des trois méthodes que nous avons mentionnées. Pour chaque
amas de galaxies, nous avons extrait un patch de 20 fois ✓500 dans la carte de l’eﬀet tSZ autour de
la position de chaque amas, avec ✓500 = R500/Dang(z) l’extension de l’amas projeté sur le ciel. Ces
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patchs ont été reprojetés à partir de la pixellisation HEALPIX vers une projection tangentielle.
Pour chaque région du ciel, la taille des pixels utilisés pour la reprojection a été déterminée en
unité de ✓500. De manière à assurer la conservation du ﬂux de l’amas lors de la reprojection, nous
sur-échantillonnons les pixels. Cela conduit à la présence dans la carte reprojetée de plusieurs
pixels issus d’un même pixel source dans la carte HEALPIX. Nous prenons en compte cette
redondance dans l’estimation des incertitudes et cet eﬀet est propagé dans la chaine de simulation
Monte Carlo utilisée pour l’estimation des erreurs. Nous avons appliqué la même procédure aux
cartes de bruit (Jack-Knife) et aux cartes de variance du bruit.
De ces cartes nous calculons le proﬁl radial centré à la position des amas de galaxies. Ces proﬁls
sont calculés sur une grille Ri régulière en unité de R500 (✓500) avec un pas de 0.25 R500. La
valeur du proﬁl P (r) est déﬁnie comme la valeur moyenne des pixels tombant dans des anneaux
concentriques de la grille en R500,
P (r) =
X
Ri<r<Ri+1
T (r)M(r), (8.3)
avec r la distance par rapport au centre de l’amas, T (r) la carte de l’eﬀet tSZ etM(r) un masque
cachant les régions fortement biaisées par les résidus d’autres composantes astrophysiques. Le
niveau zéro des cartes, Z, est soustrait en estimant sa valeur dans les régions extérieures à l’amas
(au delà de 7⇥R500),
Z =
P
r>7R500
T (r)M(r)P
r>7R500
M(r)
. (8.4)
Les incertitudes sur l’estimation de ce niveau zéro sont propagées dans l’estimation des incerti-
tudes totales.
8.3.2 Corrélation entre les points du profil
Les proﬁls obtenus présentent, dans certains cas, un degré de corrélation fort entre les échan-
tillons. La source de cette corrélation est multiple. Tout d’abord, le bruit présent dans les cartes
du paramètre de Compton y est lui même corrélé. Il induit donc des corrélations entre échan-
tillons au niveau du proﬁl. De même, la reprojection de la carte d’eﬀet tSZ sur une pixellisation
régulière en R500 induit également l’apparition de corrélations dans le proﬁl.
Nous estimons donc la matrice de covariance de ces proﬁls à partir de la chaîne de simulation
Monte Carlo présentée au chapitre 5. Aﬁn de prendre en compte toutes les sources de conta-
minations présentes dans les données, le spectre de puissance du bruit est estimé sur les cartes
Jack-Knife dans les régions extérieures de l’amas (au delà de 7⇥R500). Le spectre est corrigé des
eﬀets de masque et de pixellisation. Pour chaque région du ciel, nous avons utilisé 500 simula-
tions de bruit gaussien corrélé inhomogène aﬁn d’estimer la matrice de covariance des proﬁls. Le
niveau typique de corrélation obtenu entre deux pixels voisins est respectivement de 16%, 21%
et 28% pour MILCA, NILC et GMCA.
8.3.3 Modélisation du profil de l’effet tSZ
Aﬁn de modéliser le proﬁl de pression des amas de galaxies, nous utilisons ici un proﬁl de
type GNFW avec les paramètres déterminés par [Arnaud et al. 2010] à partir de l’échantillon
REXCESS [Böhringer et al. 2007] et de simulations numériques. Nous rappelons la forme générale
du proﬁl :
P =
P0P500
(c500x)γ [1 + (c500x)↵](β−γ)/↵
(8.5)
avec x = r/R500 et les paramètres [c500,↵,β, γ] valant respectivement [1.18, 1.05, 5.49, 0.31]. P0
est un facteur de normalisation obtenu à partir des valeurs observées pour YX,500. P500 est la
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pression caractéristique de l’amas de galaxies, laquelle est reliée à la masse par la relation d’échelle
suivante :
P500 = 1.65⇥ 10−3h(z)8/3

M500
3⇥ 1014h−170 M%
]2/3
h270 keV.cm
−3, (8.6)
avec h(z) le paramètre de Hubble réduit.
Après projection et convolution de ces proﬁls par la résolution des cartes de tSZ issue des données
du satellite Planck, il devient possible de comparer directement la prédiction X avec l’obser-
vation issue des données Planck. Le proﬁl prédit est alors calculé de la même manière que
celle utilisée pour les données. Ceci garanti la propagation des eﬀets dus à notre méthode de
reconstruction des proﬁls au modèle utilisé.
8.3.4 Empilement des profils
Aﬁn d’accroître le rapport signal sur bruit de la mesure du proﬁl tSZ des amas de galaxies,
il est possible d’empiler les proﬁls issus de diﬀérents amas de galaxies comme suit :
y˜ =
1
n
nX
i=1
yi
Φi
(8.7)
avec n le nombre d’amas de galaxies considérés, yi le proﬁl pour un amas, Φi un poids utilisé
pour l’empilement des amas et y˜ le proﬁl moyen. On propage alors les erreurs de façon à avoir
la matrice de covariance de y˜ sous l’hypothèse que les diﬀérentes régions du ciel où se trouve les
amas utilisés ne sont pas corrélées entre elles, ce qui, à part dans le cas d’amas très voisins, est
une hypothèse valide. On obtient alors
C˜ =
1
n2
nX
i
Ci
Φ2i
(8.8)
avec Ci la matrice de covariance du proﬁl yi et C˜ la matrice de covariance de y˜.
Les poids Φi sont construits de telle sorte que chaque amas contribue de la même manière au
proﬁl ﬁnal y˜. On déﬁnit ainsi Φi = Y500/R2500, avec Y500 le ﬂux tSZ attendu à partir des mesures
X.
Il est important de spéciﬁer que ces poids ne sont pas construits de sorte à optimiser le rapport
signal sur bruit du proﬁl y˜, ils sont conçus de sorte que la contribution de chaque amas soit
équivalente et ce, indépendamment du niveau de bruit. Ceci permet de tester l’hypothèse de
similarité pour le proﬁl des amas de galaxies, à contrario d’un proﬁl moyen optimisé pour réduire
le niveau de bruit qui favoriserait les amas massifs et les amas proches. Pour chaque échantillon
du proﬁl qui est dominé par le signal (pour tout j avec yji − σjy,i > 0), les valeurs des proﬁls
sont empilées logarithmiquement. Si ce n’est pas le cas, la moyenne est faite de façon linéaire,
les erreurs sont propagées en conséquences.
Parmi les 62 amas de l’échantillon XMM-ESZ, seuls deux sont spatialement proches A3528 et
A3532 et sont potentiellement physiquement connectés. Ces deux amas font partie du superamas
du Shapley. Chacun de ces amas a été masqué jusqu’à 3 ⇥ R500 lors de l’étude de son compa-
gnon. Les proﬁls et matrices de covariance de ces amas sont au demeurant considérés comme
indépendants. En déﬁnitive la matrice de covariance totale englobe les ﬂuctuations dues au bruit
instrumental, les ﬂuctuations dues au signal astrophysique et aux autres eﬀets systématiques.
8.4. Validation de la méthode sur des simulations 143
8.4 Validation de la méthode sur des simulations
8.4.1 Simulation du ciel tSZ
Aﬁn de valider la méthode de reconstruction des proﬁls, nous avons utilisé des simulations de
ciel tSZ à partir d’un proﬁl d’amas connu, et avons vériﬁé que l’on reconstruisait eﬀectivement
le proﬁl placé en entrée. Dans ces simulations, nous avons utilisé un proﬁl de pression universel
[Arnaud et al. 2010]. Nous avons simulé l’émission tSZ produite par chaque amas du catalogue
MCXC [Piﬀaretti et al. 2011]. La prédiction tSZ a été calculée sur la base de la masse de l’amas
(estimé à partir de la luminosité X) et de son redshift. Dans un premier temps, nous avons
calculé l’émission de l’eﬀet tSZ produite par unité de volume d’un amas de galaxies, en utilisant
la relation liant la pression au paramètre de Compton. Nous avons ensuite projeté le signal
tSZ le long de la ligne de visée pour obtenir une carte du paramètre de Compton. Les cartes
sont construites en utilisant un échantillonnage de 100 points par valeur de R500. Ces cartes sont
ensuite convoluées pour prendre en compte la résolution à laquelle se trouvent les cartes de l’eﬀet
tSZ que nous utilisons. La taille du noyau de convolution est alors fonction du redshift auquel
se trouve l’amas de galaxies (via la distance angulaire). Nous projetons ensuite l’amas sur le ciel
en pixellisation HEALPIX. Nous procédons de même pour l’ensemble du catalogue MCXC. La
carte du paramètre de Compton obtenue est présentée à la ﬁgure 8.1
Figure 8.1 – Carte du paramètre de Compton, y, construite à partir des observations X pour
tous les amas de galaxies contenus dans le catalogue MCXC [Piﬀaretti et al. 2011], en coordonnées
galactiques.
La carte de l’eﬀet tSZ ainsi produite est alors ajoutée à des simulations du ciel aux fréquences
d’observations de Planck en utilisant le Planck Sky Model (PSM) [Delabrouille et al. 2012] sans
eﬀet tSZ, en tenant compte de la dépendance en fréquence présentée au chapitre 6, fournissant
ainsi un ensemble de données simulées sur lesquelles travailler. Chaque méthode de séparation
de composantes a été appliquée sur cet ensemble de données pour produire des cartes de para-
mètre de Compton. Pour cet exercice, diﬀérentes méthodes ont été utilisées : MILCA, NILC et
d’autres approches de type ILC qui seront référencées dans la suite comme IRAP et MARIAN.
La méthode GMCA n’est pas présentée dans cette comparaison, elle donne cependant des résul-
tats compatibles avec les autres méthodes. Finalement nous avons appliqué notre méthode de
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construction des proﬁls aﬁn de tester si l’on reconstruisait bien le signal placé en entrée.
8.4.2 Profils reconstruits sur les simulations
Aﬁn de valider notre méthode, nous comparons les proﬁls reconstruits avec les proﬁls utilisés
en entrée.
Les ﬁgures 8.2, 8.3 et 8.4 présentent les résultats obtenus pour quelques amas simulés de l’échan-
tillon XMM-ESZ. Ces ﬁgures présentent la carte MILCA obtenue, ainsi que la carte de signal
d’entrée et le résidu. Elles présentent aussi les proﬁls obtenus pour les quatre méthodes utilisées
dans cette comparaison, et ﬁnalement l’écart au signal d’entrée en unité de σ des échantillons du
proﬁl, notée χi = (Pi −Mi)/σi. Pi est la valeur du proﬁl reconstruit, Mi est la valeur du proﬁl
original et σi est la déviation standard du bruit instrumental. Sur chaque ﬁgure est également
donnée la valeur du χ2 entre les proﬁls reconstruits et les proﬁls d’entrées. Les valeurs du χ2
sont distribuées autour de 1 pour l’ensemble des 62 amas de l’échantillon XMM-ESZ, indiquant
que notre estimation du bruit instrumental est représentative du bruit présent dans les cartes.
De plus cela indique que le biais dû à la contamination par d’autres composantes est faible à
l’échelle des amas de galaxies. On observe aussi que la valeur du χ est distribuée généralement
entre -2 et 2.
Figure 8.2 – Ligne du haut : de gauche à droite, carte de l’eﬀet tSZ reconstruite avec MILCA,
carte de l’eﬀet tSZ originale et carte de résidu pour la méthode MILCA. Ligne du bas, de gauche
à droite, proﬁl reconstruit pour les méthodes MILCA (en vert), NILC (en bleu foncé), MARIAN
(en bleu ciel) et IRAP (en jaune), signiﬁcativité de l’écart entre le proﬁl original (en rouge) et
les proﬁls reconstruits pour ces mêmes méthodes.
La ﬁgure 8.5 résume les résultats obtenus pour le proﬁl empilé après normalisation des 62
amas du XMM-ESZ de la simulation pour les quatre méthodes MILCA, NILC, IRAP et MA-
RIAN. Sur les cartes de résidus on n’observe aucune structure faisant état d’un biais. Sur les
ﬁgures de corrélations entre les cartes d’entrées et de résidus, on observe une corrélation nulle
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Figure 8.3 – Ligne du haut : de gauche à droite, carte de l’eﬀet tSZ reconstruite avec MILCA,
carte de l’eﬀet tSZ originale et carte de résidu pour la méthode MILCA. Ligne du bas, de gauche
à droite, proﬁl reconstruit pour les méthodes MILCA (en vert), NILC (en bleu foncé), MARIAN
(en bleu ciel) et IRAP (en jaune), signiﬁcativité de l’écart entre le proﬁl original (en rouge) et
les proﬁls reconstruits pour ces mêmes méthodes.
pour MILCA, une faible corrélation (à 2 σ) pour les méthodes NILC et MARIAN, et une cor-
rélation plus forte à 4 σ pour le méthode IRAP. Toutes les cartes issues de ces 4 méthodes sont
fortement corrélées entre elles. Ainsi sur chaque ﬁgure de signiﬁcativité, les mêmes structures
sont observées, typiquement le décrément à -2 σ présent à environ 2 ⇥ R500. Sur l’ensemble du
proﬁl, la signiﬁcativité de l’écart au modèle est inférieure à 2 σ pour MILCA, NILC et MARIAN.
En revanche elle atteint 4 σ au centre du proﬁl pour la méthode IRAP, indiquant un léger biais
pour cette dernière méthode.
8.5 Le profil tSZ vu par Planck
8.5.1 Détection par fréquence d’observation
Dans un premier temps, nous avons cherché la signature brute de l’eﬀet tSZ dans chacune
des 9 cartes par fréquence des instruments LFI et HFI. Nous avons extrait un proﬁl de brillance
à chaque fréquence pour chacun des 62 amas de galaxies de l’échantillon XMM-ESZ. Ces proﬁls
ont été normalisés en unité de R500 pour l’abscisse et en unité de Φi/ < Φi > pour l’ordonnée,
puis empilés.
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Figure 8.4 – Ligne du haut : de gauche à droite, carte de l’eﬀet tSZ reconstruite avec MILCA,
carte de l’eﬀet tSZ originale et carte de résidu pour la méthode MILCA. Ligne du bas, de gauche
à droite, proﬁl reconstruit pour les méthode MILCA (en vert), NILC (en bleu foncé), MARIAN
(en bleu ciel) et IRAP (en jaune), signiﬁcativité de l’écart entre le proﬁl original (en rouge) et
les proﬁls reconstruits pour ces mêmes méthodes.
8.5. Le profil tSZ vu par Planck 147
Figure 8.5 – De haut en bas : résultats obtenus avec les méthodes MILCA, NILC, MARIAN et
IRAP. De gauche à droite : carte reconstruite empilée, carte de résidus, corrélation entre la carte
de résidu et la carte initiale, proﬁl reconstruit, signiﬁcativité de l’écart entre le proﬁl reconstruit
et le proﬁl initiale.
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Les résultats se trouvent à la ﬁgure 8.6, où l’erreur à 1 σ est représentée par la bande de
couleur pâle. Le signal tSZ apparaît clairement dans la plupart des 9 fréquences. Le signal est
positif à 545 et 353 GHz, voisin de 0 à 217 GHz et négatif aux fréquences inférieures. Les 62
amas considérés sont des sources tSZ brillantes et l’empilement des régions du ciel a pour eﬀet
de moyenner la contamination par les émissions astrophysiques autres que le tSZ. Étant donnée
sa nature gaussienne, la contamination du CMB est particulièrement bien réduite par cette pro-
cédure, en comparaison de la contamination par les émissions d’avant-plans galactiques ou les
sources ponctuelles.
Le proﬁl attendu est également représenté sur la ﬁgure à titre de comparaison. Cette première
comparaison montre un bon accord au premier ordre entre les mesures issues du satellite Planck
et le signal attendu à partir des mesures X, en supposant un proﬁl de type GNFW.
Figure 8.6 – De gauche à droite et de haut en bas : proﬁl tSZ obtenu en moyennant les proﬁls
pour les 62 amas de l’échantillon XMM-ESZ par ordre de fréquence décroissante de 857 GHz à
30 GHz. En noir la prédiction X en utilisant un proﬁl de pression universel. En rouge les données
issues des instruments HFI pour les hautes fréquences et LFI pour les basses fréquences.
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8.5.2 Le profil tSZ observé
Aﬁn d’estimer la robustesse de notre estimation du signal tSZ, nous avons comparé les Y
obtenus par les algorithmes de détection [Melin et al. 2006,Carvalho et al. 2009] utilisés pour la
détection en aveugle des amas, avec le Y mesuré sur nos cartes de l’eﬀet tSZ. Ces ﬂux ont été
mesurés en eﬀectuant l’ajustement d’un proﬁl universel convolué et projeté sur les données en
ﬁxant la valeur de R500 à celle présenté dans [Planck Collaboration et al. 2011k] et en ajustant
uniquement la normalisation. La ﬁgure 8.7 présente l’accord obtenu pour la valeur de Y500. Dans
la suite nous utiliserons les valeurs de MMF3 pour le calcul des poids Φi. Pour assurer la
robustesse des résultats, le proﬁl a été calculé pour les trois méthodes MILCA, GMCA et NILC.
La ﬁgure 8.8 présente les proﬁls obtenus. Ces trois méthodes sont en parfait accord avec des χ2
réduits de 0.48 et 0.62 respectivement pour NILC et GMCA par rapport à MILCA.
La ﬁgure 8.9 présente le proﬁl empilé obtenu pour MILCA avec les 62 amas de l’échantillon
XMM-ESZ. Le signal tSZ est détecté sur plus de 2 ordres de grandeur en intensité. et jusqu’à
une extension supérieure à 3 ⇥ R500, ce qui nous permet de sonder la partie externe des amas
de galaxies. La partie la plus externe de la détection correspond à une densité de contraste δ
comprise entre 50 et 100. La ﬁgure de droite montre la matrice de corrélation entre les points du
proﬁl empilé, qui met en évidence la forte corrélation existant entre les échantillons du proﬁl.
Figure 8.7 – Corrélation entre le Y500 reconstruit via l’algorithme MMF3 et le Y500 obtenu sur les
cartes de l’eﬀet tSZ par l’ajustement d’un modèle de pression universel. Le meilleur ajustement
est présenté en trait noir continu et la droite Y500,DET = Y500,F IT est présentée en pointillé noir.
8.5.3 Comparaison avec le profil universel
En ne considérant que les erreurs statistiques, le proﬁl mesuré est signiﬁcativement en dessous
du modèle. En prenant en compte les erreurs sur le modèle et la corrélation entre les points du
proﬁl mesuré on obtient une valeur de 3.53 pour le χ2 réduit mesuré, dans un rayon de 3⇥R500.
Dans la mesure où les tests eﬀectués sur des simulations montrent un très bon accord entre les
proﬁls d’entrée et de sortie cette diﬀérence n’est pas un artefact de la méthode utilisée mais une
diﬀérence intrinsèque. Cette diﬀérence est signiﬁcative à 2-3 σ entre 1 et 3⇥R500.
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Figure 8.8 – En haut : proﬁl de l’eﬀet tSZ empilé obtenu pour trois méthodes de séparation de
composantes : en rouge pour MILCA, en bleu pour NILC et en vert pour GMCA. En noir est
tracé le proﬁl de pression universel, la zone en rouge pâle correspond à la dispersion des proﬁls
tSZ individuels avec la méthode MILCA. En bas : écart entre le proﬁl mesuré et le modèle en
unité de σ.
Figure 8.9 – Panel de gauche : en haut, proﬁl de l’eﬀet tSZ empilé obtenu avec MILCA (en
rouge) comparé au proﬁl de pression universel. Les courbes en gris clair présentent les proﬁls
pour chaque amas de galaxies et la zone en rouge clair indique la dispersion des proﬁls d’eﬀet
tSZ au sein de l’échantillon. En bas écart entre le proﬁl mesuré et le modèle en unité de σ. Panel
de droite : Matrice de corrélation du proﬁl de l’eﬀet tSZ. On observe la forte corrélation existante
entre les échantillons du proﬁl et leur plus proches voisins.
8.6 Le profil de pression vu par Planck
8.6.1 Déconvolution et déprojection
Le signal tSZ observé par le satellite Planck est proportionnel à l’intégrale de la pression
du gaz intra-amas le long de la ligne de visée. Ainsi, passer du proﬁl de l’eﬀet tSZ jusqu’au proﬁl
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de pression des amas n’est pas immédiat.
Dans un premier temps, il convient de déconvoluer l’eﬀet du lobe instrumental. De plus, le signal
observé est projeté le long de la ligne de visée, or c’est le proﬁl tridimensionnel de pression des
amas qui nous intéresse. Il faut donc tenir compte de cet eﬀet. Pour chaque amas, nous utilisons
une pixellisation régulière en R500, donc irrégulière en distance angulaire. Ainsi chaque carte
présente une sensibilité diﬀérente au lobe instrumental. Il n’est donc pas possible de faire la
déconvolution sur le proﬁl empilé, la déconvolution doit être eﬀectuée pour chaque amas indé-
pendamment. Pour eﬀectuer une telle opération nous faisons l’hypothèse que les amas considérés
sont à symétrie sphérique. Nous avons appliqué un algorithme de déconvolution et de déprojec-
tion adapté à partir de la méthode décrite par [Croston et al. 2006]. Suite à la déconvolution
et à la déprojection, le signal est converti en unité de pression. Les erreurs ont de nouveaux été
propagées en utilisant une chaîne de simulation Monte Carlo.
8.6.2 Le profil de pression empilé
Comme précédemment, avant de faire l’empilement des proﬁls des amas de galaxies, ces
derniers sont normalisés par R500 pour l’abscisse et P500 pour l’ordonnée. Comme [Sun et al. 2011]
nous corrigeons chaque proﬁl individuel par le facteur f(M) = (M500/3⇥ 1014h−170 M%)0.12 pour
corriger de la dépendance du proﬁl de pression avec la masse. Pour notre échantillon, la valeur
moyenne de ce facteur est de 1.09. Les trois méthodes utilisées (MILCA, GMCA et NILC)
conduisent à des proﬁls de pression similaires. La dispersion observée entre les trois méthodes de
reconstruction de la carte du paramètre de Compton est propagée aux termes diagonaux de la
matrice de covariance du bruit en ajoutant l’écart maximum point à point entre MILCA et les
deux autres méthodes.
Le proﬁl de pression est également déduit des données XMM [Democles et al. 2012 in prep].
La ﬁgure 8.10 présente les proﬁls de pression empilés déduits des données Planck et XMM.
Ils sont compatibles dans les barres d’erreurs. Ils se rejoignent dans l’intervalle [0.3− 1]⇥R500.
Nous rappelons que les points pour le proﬁl issu de Planck sont corrélés à hauteur de 20%, ceux
issus de XMM peuvent être considérés comme indépendants. Ces deux dérivations du proﬁl de
pression sont complémentaires. Les données XMM à haute résolution permettent une très bonne
caractérisation de la partie centrale des amas. En revanche l’émission X, qui est un rayonnement
de freinage, est sensible au carré de la densité : elle ne donne donc que peu d’information sur la
partie extérieure des amas. De même, le champs de vue relativement petit de XMM est limitant.
L’eﬀet tSZ vu avec le satellite Planck permet une mesure du proﬁl de pression dans les régions
externes des amas. Mais du fait de la résolution des cartes de 10 arcminutes que nous utilisons,
les contraintes sur la partie centrale des amas sont faibles (la valeur médiane de ✓500 étant de
l’ordre de 7 arcminutes). Avec ces deux sources de contraintes nous pouvons produire pour la
première fois une vue observationnelle sur la distribution de pression dans le milieu intra-amas
jusqu’à un contraste de densité δ ' 50− 100.
Nous nous sommes également intéressés à deux sous-ensembles d’amas de galaxies de l’échantillon
XMM-ESZ : les amas dit cool cores (CC) et les amas dit non cool cores (non-CC) dont la
classiﬁcation peut être trouvée dans [Planck Collaboration et al. 2011k]. Nous avons calculé le
proﬁl de pression pour les 22 amas CC et les 40 amas non-CC. Ces deux proﬁls sont présentés à
la ﬁgure 8.10. Ces proﬁls sont, comme ont pouvait l’espérer, diﬀérents dans la partie centrale des
amas. Le proﬁl est plus piqué pour les amas CC et plus plat pour les amas non-CC. Cependant,
la partie extérieure des amas présente des pentes similaires. En eﬀet, les amas CC ont achevé leur
processus de formation et ont donc un cœur froid. La densité de matière baryonique augmente
alors au centre de l’amas, ce qui a pour eﬀet de donner au proﬁl de pression une forme plus
piquée dans la région centrale de l’amas.
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Figure 8.10 – En haut, panel de gauche : Proﬁl de pression empilé sur l’échantillon XMM-
ESZ observé via les instruments HFI (en rouge) et XMM-Newton (violet), comparé au proﬁl de
pression universel en vert et au meilleur ajustement par un modèle GNFW. Panel de droite :
même ﬁgure pour les sous populations CC (en pointillés) et non-CC (en trait continu). En bas,
écart entre le proﬁl mesuré et le modèle en unité de σ.
Table 8.1 – Paramètres des meilleurs ajustements des proﬁls de pression mesurés pour l’échan-
tillon XMM-ESZ et les sous-échantillons CC et non-CC par un proﬁl de pression universel de
type GNFW.
Échantillon P0 c500 γ α β χ2
XMM-ESZ 6.41 1.81 0.31 1.33 4.13 0.9
CC 11.82 0.60 0.31 0.76 6.58 1.1
non-CC 4.72 2.19 0.31 1.82 3.62 1.2
8.6.3 Ajustement du profil GNFW
Nous avons combiné les proﬁls de pression issus des données Planck et XMM aﬁn de réa-
liser un ajustement avec un modèle de type GNFW. Les données XMM et Planck sont deux
ensembles de données complètement indépendants, ainsi la fonction de vraisemblance totale cor-
respond au produit des deux fonctions de vraisemblance pour les données Planck et les données
XMM.
L’ajustement a été eﬀectué en utilisant des chaînes de Markov (MCMC) pour échantillonner la
fonction de vraisemblance. La ﬁgure 8.11 présente la fonction de vraisemblance obtenue mettant
en avant les corrélations existantes entre les diﬀérents paramètres du modèle. Le paramètre γ
n’a pas été ajusté dans la mesure où les données Planck, de part leur résolution angulaire, ne
permettent pas de résoudre la région du cœur qui est sensible à ce paramètre. Les résultats obte-
nus pour les ajustements sont présentés à la table 8.1 pour l’ensemble de l’échantillon d’amas de
galaxies, ainsi que pour les sous ensembles CC et non-CC. De même l’ajustement a été eﬀectué
pour chaque amas individuellement. Les paramètres ainsi dérivés sont présentés dans la table
8.2.
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Table 8.2 – Meilleurs ajustements par un proﬁl GNFW pour chaque amas de galaxies.
Nom P0 c500 γ α β
A2163 5.28 3.64 0.31 2.51 2.87
RXCJ0014.3−3022 2.74 1.05 0.31 1.83 7.24
A2204 35.29 2.79 0.31 0.83 3.68
RXJ1720.1+2638 30.51 2.15 0.31 0.74 3.72
A2034 4.92 3.82 0.31 10.00 2.62
A2261 22.88 4.97 0.31 1.25 2.79
MACSJ2243.3−0935 3.41 2.53 0.31 4.27 3.38
A1914 15.57 5.83 0.31 2.75 2.66
A2390 5.96 0.26 0.31 0.90 14.94
A1763 5.61 1.43 0.31 1.10 4.00
A2218 9.65 5.51 0.31 2.99 2.23
RXCJ0043.4−2037 6.72 2.92 0.31 2.15 3.52
A1576 9.23 2.81 0.31 1.45 3.45
A665 3.13 0.14 0.31 0.80 14.38
A773 7.62 2.60 0.31 1.46 3.29
A963 8.82 0.17 0.31 0.71 13.04
A781 1.78 1.82 0.31 5.56 3.77
A520 3.31 2.75 0.31 4.00 2.98
A1413 17.94 1.62 0.31 0.83 4.31
RXCJ0532.9−3701 11.83 3.81 0.31 2.00 3.39
RXCJ0528.9−3927 4.62 0.07 0.31 0.64 14.74
A868 5.65 1.88 0.31 1.48 3.94
RXCJ0232.2−4420 11.50 1.95 0.31 1.10 4.26
RXCJ0516.7−5430 1.36 0.24 0.31 1.21 14.75
RXJ0658−55 5.69 2.92 0.31 2.91 3.46
RXCJ1131.9−1955 4.18 2.03 0.31 1.90 3.85
RXCJ0303.8−7752 4.23 3.24 0.31 4.94 2.97
A1650 14.21 0.78 0.31 0.78 6.17
A1651 15.87 3.89 0.31 1.23 2.81
A1689 33.95 1.76 0.31 0.77 4.49
A3921 6.09 0.75 0.31 0.96 5.63
A3827 9.74 3.42 0.31 1.54 2.97
A3911 4.39 2.30 0.31 1.98 3.07
AS1063 11.80 1.30 0.31 1.08 6.18
A2219 7.04 3.25 0.31 1.89 2.90
A2255 1.82 0.53 0.31 1.41 8.35
R0605_3518 11.25 0.07 0.31 0.58 14.91
R2218_3853 7.51 1.97 0.31 1.35 4.21
R0547_3152 7.13 2.22 0.31 1.77 4.59
R2217_3543 13.20 2.30 0.31 1.12 3.97
R2234_3744b 9.98 4.10 0.31 2.66 3.16
R0645_5413c 6.54 0.49 0.31 0.88 8.03
RXJ2228 6.92 0.92 0.31 0.99 5.85
RXJ1206 6.29 0.12 0.31 0.70 14.80
A401 5.80 3.79 0.31 2.08 2.46
A478 30.40 3.00 0.31 0.84 3.53
A2065 3.73 0.35 0.31 1.09 15.00
A1795 8.11 0.10 0.31 0.63 14.98
A2029 21.48 0.91 0.31 0.66 5.29
ZwCl1215 4.88 2.46 0.31 1.65 3.17
A85 5.99 0.02 0.31 0.48 14.97
A3558 6.04 1.77 0.31 1.12 3.58
A2256 2.72 1.65 0.31 2.41 4.38
A3112 24.16 0.03 0.31 0.44 14.11
A3158 5.93 1.63 0.31 1.17 4.11
A1644 2.08 0.03 0.31 0.60 14.89
A754 1.76 2.42 0.31 2.63 3.66
A3266 3.05 1.15 0.31 1.55 5.60
A3376 1.49 1.42 0.31 3.57 4.89
A3528s 5.72 0.01 0.31 0.36 11.63
A3532 4.79 1.90 0.31 1.08 2.94
A0119 2.38 1.67 0.31 1.81 3.44
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Figure 8.11 – Fonction de vraisemblance obtenue en ajustant le proﬁl de pression de type
GNFW sur l’ensemble des amas de galaxies empilés de l’échantillon XMM-ESZ, présentée sous
forme de tableau à double entrée, pour respectivement les paramètre P0, c500, ↵ et β de haut
en bas et de gauche à droite. Les croix blanches marquent la position du meilleur ajustement.
Les triangles blancs marquent la position des paramètres du proﬁl de pression universel [Arnaud
et al. 2010].
8.7 Discussion
8.7.1 Les différentes régions du profil de pression
Le cœur des amas
Les résultats obtenus à l’extérieur du cœur à partir des données Planck et XMM-Newton
sont en très bon accord avec le proﬁl universel déduit dans [Arnaud et al. 2010] jusqu’à R500.
Dans le cœur, c’est à dire à des rayons R < 0.15 ⇥ R500, le proﬁl que nous observons est signi-
ﬁcativement en dessous du proﬁl déduit dans [Arnaud et al. 2010]. Une diﬀérence notable entre
ces deux analyses est que l’échantillon REXCESS utilisé dans [Arnaud et al. 2010] est sélec-
tionné à partir de l’émission en X. L’échantillon XMM-ESZ est sélectionné sur la base de l’eﬀet
tSZ (et par recoupement avec les observations X du satellite XMM-Newton) et donc, il est plus
représentatif d’un échantillon sélectionné par rapport à la masse des amas de galaxies. L’eﬀet
tSZ étant relié à la densité d’électrons, là où l’émission X est reliée à cette même grandeur au
carré. En conséquence, l’échantillon XMM-ESZ contient plus d’amas dont la morphologie est
perturbée (ex : A2163, RXJ228+2036). Cela est d’ailleurs conﬁrmé par les résultats issus des
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observations de suivi par le satellite XMM eﬀectué sur les amas Planck [Planck Collaboration
et al. 2011r, Planck Collaboration et al. 2011p, Planck Collaboration et al. 2011j]. En séparant
notre échantillon en deux sous populations CC et non-CC, on constate un léger écart entre le
proﬁl universel de [Arnaud et al. 2010] et la population d’amas CC de l’échantillon XMM-ESZ,
indiquant la possibilité que diﬀérentes populations d’amas soient échantillonnées par XMM-ESZ
et REXCESS. En revanche la population non-CC converge vers le même résultat pour les amas
XMM-ESZ et REXCESS.
La partie interne
Les études tSZ ciblant un seul amas sont limitées à la partir interne du proﬁl, et ne sont pas
réellement compétitives avec les mesures X en terme de résolution et de sensibilité. Cependant
la combinaison de ces deux traceurs a déjà montré son potentiel en terme d’étude de la structure
des amas [Pointecouteau et al. 2002,Korngut et al. 2011].
Les premières études ayant portées sur des échantillons d’amas avec l’eﬀet tSZ ont été présentées
par les collaborations SPT et ACT, avec respectivement 15 et 9 amas à haute signiﬁcativité.
La collaboration SPT obtient un bon accord entre l’eﬀet tSZ observé et la prédiction issue de
l’émission X dans un rayon de R500. De façon similaire dans une étude récente, [Bonamente
et al. 2012] utilisent 25 amas observés avec SZA/CARMA [Mohr et al. 2002] et obtiennent un
excellent accord entre les mesures X et les mesures tSZ. De même, notre échantillon XMM-ESZ
est en excellent accord dans un rayon [0.1 − 1] ⇥ R500, produisant ainsi de fortes contraintes
observationnelles.
La partie externe
Au delà de R500, seulement un petit nombre d’observations X avec XMM-Newton, Chandra
et/ou Suzaku contraignent la densité, la température ou la fraction de gaz jusqu’à R200 '
1.4⇥R500 [George et al. 2009,Urban et al. 2011,Walker et al. 2012]. Ces mesures en X requièrent
un temps d’exposition extrêmement long, dû au peu d’émission X à grand rayon. Au delà de
R500, le proﬁl de pression universel [Arnaud et al. 2010] est contraint sur la base de simulations
numériques, et non par des observations. Sonder le gaz à grand rayon via l’eﬀet tSZ est une
alternative puissante, comme l’a montrée la collaboration SPT en moyennant le signal de 15
amas [Plagge et al. 2010b]. Il en va de même avec les données WMAP sur environ 700 amas,
comme le montre [Atrio-Barandela et al. 2008]. Cette dernière étude étant limitée par la résolution
et la sensibilité de l’expérience en ce qui concerne l’eﬀet tSZ. [Afshordi et al. 2007] mettent des
contraintes sur le proﬁl de pression jusque 1.3⇥R500 en utilisant 193 amas avec une température X
supérieure à 3 keV. Les mesures issues de Planck sont les premières à permettre une description
précise de la distribution de pression aussi loin dans la partie externe des amas de galaxies
(3 ⇥ R500). En outre, Planck parvient aussi à résoudre des proﬁls individuels. Pour l’amas de
Coma, par exemple, la détection va au delà de 3⇥R500.
8.7.2 Comparaison avec les prédictions théoriques
Nous avons utilisé 3 ensembles de simulations d’amas de galaxies aﬁn de les comparer avec
nos observations issues des mesures de Planck et de XMM-Newton sur le proﬁl de pression.
Toutes ont été calculées à partir d’une cosmologie ΛCDM .
– (1) Nous avons utilisé l’ensemble de simulations dont sont issues les contraintes pour le
proﬁl de pression universel [Arnaud et al. 2010]. Ces simulations comprennent 93, 88 et 14
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amas simulés avec une masse supérieure à 1014M% [Borgani et al. 2004,Nagai et al. 2007b,
Piﬀaretti & Valdarnini 2008]. Ces simulations seront nommées B04+N07+P08 dans la
suite.
– (2) Le second ensemble est la moyenne de 64 proﬁls de pression pour des amas avec une
masse supérieure à 3⇥ 1014M% à partir d’une simulation par [Dolag et al. 2006]
– (3) Le dernier comprend 40 amas massifs (M > 3 ⇥ 1014M%) issus des simulations par
[Battaglia et al. 2011]
Toutes ces simulations inclues le traitement du refroidissement radiatif, la formation des
étoiles et l’apport d’énergie par l’explosion de supernovæ. Les simulations de [Dolag et al. 2006,
Battaglia et al. 2011] traitent l’action des AGNs. Ces diﬀérentes simulations utilisent des tech-
niques et une implémentation diﬀérente des processus physiques mis en jeu. Ceci assure une
description raisonnable des prédictions théoriques actuelles englobant probablement la distribu-
tion eﬀective du proﬁl de pression des amas de galaxies.
Nous considérons l’échantillons B04+N07+P08, bien que sa limite en masse soit sensiblement
inférieure à celle de notre échantillon ESZ−XMM . Les proﬁls pour les amas simulés ont subis le
même processus de renormalisation que les proﬁls de pression issus des données. Finalement nous
corrigeons des diﬀérences existant entre R500 et P500 entre observations et simulations, respecti-
vement par un facteur r1/3cor et r
2/3
cor , avec rcor = 1.15, comme prescrit par [Kay et al. 2004,Piﬀaretti
& Valdarnini 2008].
Les résultats obtenus avec ces trois ensembles de simulations sont présentés sur la ﬁgure 8.12.
Nous constatons un accord sur l’ensemble du proﬁl à l’intérieur des barres d’erreurs des simula-
tions. [Dolag et al. 2006] et [Battaglia et al. 2011] sont en meilleur accord dans la partie centrale,
et sont plus plats que B04+N07+P08. Ceci vient de la prise en compte de l’eﬀet des AGNs, qui
injecte de l’énergie dans le centre des amas, en ralentissant le refroidissement radiatif. À plus
grand rayon, quand le refroidissement est négligeable, les trois simulations sont en accord au
vue de leurs dispersions respectives. Les proﬁls mesurés se trouvent au dessus de B04+N07+P08
et [Dolag et al. 2006] et en dessous de [Battaglia et al. 2011].
Dans la partie externe du halo, la pression prédite dans les simulations numériques est produite
par la gravitation seule [Rudd & Nagai 2009]. Ceci implique que notre compréhension du com-
portement globale de la pression dans le milieu intra-amas est correcte. Cependant le désaccord
apparent entre les simulations elles-mêmes (et de façon plus marginale avec les données Planck
et XMM-Newton) nécessite une investigation plus approfondie du comportement de la pression
à grand rayon dans les simulations où la virialisation incomplète du milieu intra-amas aﬀecte la
pression thermique.
Même si un comportement universel est attendu pour les grandeurs physiques des amas à partir
de modèles reposant sur l’eﬀondrement gravitationnel, une dispersion intrinsèque est attendue
due à l’implication de physique non-gravitationnelle, comme cela a été montré dans les simula-
tions [Navarro et al. 1997,Reed et al. 2011,Gao et al. 2012]. Ceci trouve parfaitement écho dans
la grande dispersion observée pour les proﬁls de pression au sein d’une même simulation.
L’analyse sur les sous-ensembles CC et non-CC ne montre pas de diﬀérence signiﬁcative dans
la partie externe du proﬁl. Ceci indique que la dispersion observée n’est pas imputable à l’état
dynamique de l’amas, qui aﬀecte majoritairement le cœur de l’amas.
Il est également important de garder à l’esprit que les faibles désaccords observés peuvent éga-
lement provenir de biais dus à des eﬀets de sélection de notre échantillon.
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Figure 8.12 – Proﬁl de pression observé par Planck (en rouge) et XMM-Newton (en voilet)
comparés aux prédictions issues des simulations numériques B04+N07+P08 (en bleu), [Dolag
et al. 2006] (en vert) et [Battaglia et al. 2011] (en marron). La ﬁgure en bas représente les écarts
entre les proﬁls observés et les proﬁls issus des simulations normalisées par la valeur de l’intervalle
de conﬁance à 68%.
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Une fraction non négligeable des baryons de l’Univers est actuellement non détectée et se
trouve très probablement sous la forme de WHIM (Warm Hot Intergalactic Medium). Cette
composante de la matière baryonique possède, selon les estimations issues de simulations numé-
riques, une température de l’ordre de 1.0 keV et une densité faible (entre 5 et 200 fois la densité
critique de l’Univers). Ces baryons manquants s’agencent sous la forme de ﬁlaments entre les
amas de galaxies. Dans ce chapitre nous allons explorer la possibilité de détecter une fraction
chaude et dense du WHIM qui pourrait se trouver sous forme de structures ﬁlamentaires entre
les systèmes binaires d’amas de galaxies. Dans ce chapitre nous présenterons la procédure de
sélection utilisée pour sélectionner les paires d’amas de galaxies susceptibles d’être liés par un
ﬁlament. Nous discuterons ensuite l’intérêt que présente l’utilisation conjointe de données X et
des données Planck pour contraindre les propriétés du gaz d’électrons à l’origine de l’eﬀet tSZ.
Nous détaillerons ensuite la procédure de simulation de l’eﬀet tSZ et de l’émission X produite
par les amas de galaxies. Enﬁn, nous présenterons les résultats obtenus et leur comparaison
avec les simulations hydrodynamiques. Cette analyse peut également être trouvée dans [Planck
Collaboration et al. 2012e].
9.1 Sélection des amas d’intérêt
Dans la région située entre des paires d’amas de galaxies en interaction nous escomptons
trouver une phase chaude et dense du WHIM, laquelle peut produire assez d’eﬀet tSZ pour être
détectée par le satellite Planck.
Aﬁn d’identiﬁer des paires d’amas susceptibles d’abriter le WHIM tant recherché, nous avons
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Table 9.1 – Principaux paramètres physiques des paires d’amas sélectionnées. De gauche à droite : le nom,
la longitude galactique (Glon), la latitude galactique (Glat), le redshift (z), le rayon caractéristique (✓500) et
la distance entre les amas (✓12).
Cluster A GLon GLat z θ500 (’) Cluster B GLon GLat z θ500 (’) θ12 (’)
A0399 164.315 -39.458 0.0722 13.53 A0401 164.184 -38.869 0.0739 14.73 35.8
A3391 262.377 -25.148 0.0514 14.91 A3395 263.243 -25.188 0.0506 15.67 47.0
A2029 6.437 50.53 0.0766 15.32 A2033 7.308 50.795 0.0817 9.94 36.6
MKW3s 11.393 49.458 0.0442 18.14 A2063 12.811 49.681 0.0355 21.291 56.8
A2147 28.970 44.535 0.0353 22.19 A2152 29.925 43.979 0.0370 13.120 52.9
A2256 111.014 31.759 0.0581 16.62 A2271 110.047 31.276 0.0584 10.55 57.3
A0209 159.878 -73.507 0.2060 5.60 A222 162.494 -72.221 0.21430 4.35 89.9
A0021 114.819 -33.711 0.0940 8.74 IVZw015 114.953 -34.357 0.0948 8.00 39.3
RXJ 271.597 -12.509 0.0620 13.86 RXJ 272.087 -11.451 0.0610 11.67 69.6
RXJ 303.215 31.603 0.0535 13.72 RXJ 304.324 31.534 0.0561 10.98 56.8
A3558 311.987 30.726 0.0480 19.50 A3562 313.329 30.358 0.0490 16.09 72.7
A2259 50.385 31.163 0.1640 6.23 RXJ17.33+26.62 49.221 30.859 0.1644 7.18 62.5
A3694 8.793 -35.204 0.0936 9.19 A3695 6.701 -35.547 0.0894 10.62 104.4
A3854 8.456 -56.330 0.1486 6.80 A3866 9.408 -56.946 0.1544 7.23 48.5
MS2215 58.636 -46.675 0.0901 9.44 RXJ 59.757 -46.262 0.0902 8.00 52.5
RXJ 59.757 -46.262 0.0902 8.00 A2440 62.405 -46.431 0.0906 9.58 110.1
A222 162.494 -72.221 0.2143 4.35 A223 162.435 -72.006 0.2108 4.61 12.9
A3528N 303.709 33.844 0.0542 12.67 A3528S 303.784 33.643 0.0544 13.94 12.6
A3530 303.990 32.532 0.0541 12.73 A3532 304.426 32.477 0.0554 14.24 22.2
RXJ 109.848 53.046 0.3320 3.04 Zw1358.1+6245 109.941 52.846 0.3259 3.71 12.4
A2061 48.130 57.161 0.0777 11.06 A2067 48.548 56.776 0.0756 8.46 26.8
NPM1G+30.0 58.259 18.810 0.0717 9.42 RXJ 58.309 18.547 0.0645 12.71 16.0
A2384B 33.321 -48.441 0.0963 7.87 A2384A 33.540 -48.431 0.0943 8.981 8.7
A2572a 93.857 -38.800 0.0422 15.34 A2572 94.232 -38.933 0.0403 14.67 19.2
PLCK12.8+49.7 12.818 49.699 NA NA PLCK11.3+49.43 11.368 49.431 NA NA 58.68
utilisé le catalogue MCXC (pour Meta Catalogue X-ray Clusters) [Piﬀaretti et al. 2011] qui
permet, grâce aux observations X, d’avoir accès aux paramètres physiques des amas de galaxies
connus en X, à savoir R500, M500 et z. Dans cette étude nous nous intéressons à des systèmes
étendus sur le ciel (la résolution de Planck étant limitée) et présentant un fort signal tSZ. Nous
cherchons donc des systèmes binaires d’amas massifs à bas redshift. Aﬁn d’isoler des systèmes
pouvant être en interaction, nous nous limiterons aux paires d’amas dont la diﬀérence en redshift
n’excède pas 0.01 et la séparation angulaire sur le ciel est comprise entre 10 et 120 arcminutes.
Pour chacune de ces paires, nous avons construit une carte de l’eﬀet tSZ à 7.18 arcminutes de
résolution, qui est la résolution optimale en terme de signal sur bruit avec la méthode MILCA
(voir section 6.2.3). Nous avons également utilisé des cartes construites à partir des méthodes
GMCA et NILC aﬁn de nous assurer de la robustesse des résultats. Dans la suite nous utilise-
rons, la carte MILCA comme référence (la qualité de ces trois cartes étant au demeurant très
similaire, voir chapitre 8). Les cartes d’eﬀets tSZ sont centrées sur le point central de la paire
d’amas considérée et s’étendent sur une région égale à 5 fois la distance entre les deux amas. Pour
le calcul des erreurs, nous avons de nouveau utilisé la chaîne de simulation Monte Carlo décrite
au chapitre 5.6. À partir de ces cartes d’eﬀet tSZ nous avons sélectionné les paires dont au moins
un des amas était détecté avec un signal sur bruit supérieur à 5 dans les données Planck.
La table 9.1 présente les candidats satisfaisant nos critères. La ﬁgure 9.1 présente les cartes
obtenues pour quelques candidats. On remarque que le superamas du Shapley a volontaire-
ment été exclu de cette analyse. En eﬀet, ce complexe d’amas bien connu possède de nombreux
sous-groupes de galaxies, ce qui rendrait une analyse complète extrêmement complexe et très
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dépendante du modèle choisi. Les cartes du paramètre de Compton sont présentées ici en unités
de y ⇥ 106. Ces cartes sont projetées dans un système de coordonnées tels que l’axe reliant les
deux amas soit horizontal, et le centre de la paire est au centre de la ﬁgure. Cette direction
sera appelée longitudinale dans la suite (la direction orthogonale sera appelée radiale). La taille
des pixels des cartes sont déﬁnis à partir de la distance ✓12 entre les deux amas selon la relation
✓pix = 5⇥✓12/60. Une inspection visuelle rapide de ces cartes laisse entrevoir la possible existence
de signal entre les paires A399-A401, A2147-A2152, MKW 3s-A2063 et A3391-A3395. Aﬁn de
conﬁrmer cette hypothèse nous avons calculé des proﬁls longitudinaux en moyennant les cartes
présentées le long de la direction radiale. La ﬁgure 9.2 présente les proﬁls obtenus pour six paires
d’amas. ainsi que le résidu après soustraction d’une estimation du signal tSZ en provenance des
amas.
Pour cela nous avons supposé que les amas étaient à symétrie centrale (incluant ainsi des
géométries elliptiques et sphériques pour les amas). Ainsi, il est possible d’extrapoler le signal
attendu dans la région située entre les deux amas à partir des régions externes des amas. Cette
estimation présente cependant le désavantage d’accroître le bruit instrumental présent sur la
partie interne de la paire. En eﬀet, en supposant simplement que tous les points du proﬁl lon-
gitudinal ont la même déviation standard, les incertitudes au centre de la paire sont multipliées
par un facteur
p
3. Ceci est dû au bruit présent sur le proﬁl, auquel s’ajoute le bruit importé
de l’extrapolation des régions extérieures de l’amas vers la région interne, et ce, pour chacun
des deux amas de galaxies. En pratique, le bruit est corrélé (voir chapitre 5.6). Les corrélations
entre les diﬀérents points de notre modèle empirique sont connues et peuvent être propagées en
utilisant la matrice de covariance du proﬁl.
Dans le cas de A399-A401 et A3391-A3395 nous observons un résidu clair de signal tSZ
au centre des paires après soustraction du modèle de l’émission des amas de galaxies. La paire
A3391-A3395 est particulièrement complexe du fait de la présence de nombreuses sous-structures
présentes dans l’amas A3395 le rendant complexe à modéliser (nous reviendrons sur ce point).
Ainsi, l’hypothèse de symétrie que nous avons formulée pour cette paire n’est pas satisfaisante
dans le cas de A3395. Les χ2 respectifs pour chacune de ces paires sont de 20 et 179 pour A399-
A401 et A3395-A3391 avec 9 degrés de liberté. De fortes valeurs du χ2 sont également obtenues
pour A2029-A2033 et A2256-A2271.
Dans la suite nous nous concentrerons sur les deux paires A399-A401 et A3395-A3391 qui
présentent le signal le plus clair. Aﬁn d’estimer la contamination par la poussière galactique nous
avons eﬀectué une estimation de la corrélation entre la carte d’eﬀet tSZ et la carte de poussière
(en considérant que la carte Planck à 857 GHz est dominée par la poussière galactique). Ceci
nous a permis de conclure à la non corrélation entre l’excès observé dans nos cartes d’eﬀet tSZ et
l’émission de poussière thermique. Ainsi l’excès observé ne peut s’expliquer par un biais résultant
de la séparation de composantes. Les autres composantes contaminantes, apparaissant comme
un défaut de signal, ne peuvent pas rendre compte de l’excès observé.
9.2 Les données en X
L’eﬀet tSZ seul ne nous donne accès qu’à la pression du gaz présent le long de la ligne de
visée. Aﬁn de pouvoir eﬀectuer une mesure de la température et de la densité du gaz compo-
sant cet excès nous allons avoir recours à l’utilisation de données en X issues des observations
du satellite ROSAT [Zombeck 1990]. Notre choix des données ROSAT/PSPC est motivé par sa
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Figure 9.1 – Carte MILCA du paramètre de Compton, y⇥106, pour les paires d’amas de galaxies
sélectionnées. De gauche à droite et de haut en bas nous présentons les paires d’amas A399-A401,
A2029-A2033, A2147-A2152, A2256-A2271, MKW 3s-A2063, A3391-A3395 et A0209-A222.
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Figure 9.2 – De gauche à droite et de haut en bas, proﬁl tSZ longitudinal et résidus après
soustraction de la contribution des amas de galaxies (voir le texte pour plus de détails), pour les
paires d’amas A399-A401, A2029-A2033, A2147-A2152, A2256-A2271, MKW 3s-A2063, A3391-
A3395 et A0209-A222.
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capacité à détecter des zones de faible brillance sur de larges portions du ciel et dans la région
interne des superamas de galaxies, ainsi que par son large champ de vue (' 2 deg2) et son bruit
de fond faible. À contrario, sa bande passante limitée et sa faible résolution angulaire ne sont
pas optimales pour mesurer la température du plasma. Les observations tSZ fournissent dans ce
cas une information complémentaire que nous exploiterons.
Nous avons donc utilisé le ROSAT Extended Source Analysis Software (ESAS) pour la réduc-
tion des données, en suivant la procédure décrite dans [Eckert et al. 2011]. Nous avons produit
des images du nombre de coups reçus dans la bande R37 de ROSAT (pour des énergies comprises
entre 0.42 et 2.01 keV). Nous avons procédé à la détection des sources dépassant un seuil ﬁxé, de
façon à être sensible à la même fraction du CXB (Cosmic X-ray Background) dans tout le champ
de vue. Nous avons estimé le fond d’émission X dans une région non contaminée par l’émission
de l’amas (r > 1.3⇥ r200) et soustrait cette constante à l’image du nombre de coups. Les erreurs
ont été estimées en tenant compte de l’erreur poissonnienne de l’image originale et de l’erreur
associée à l’estimation du fond d’émission X.
La résolution de l’instrument ROSAT-PSPC dépend fortement de la position dans le champ
de vue, allant de 15" dans l’axe d’observation à 2’ dans les régions externes du champ de vue.
Les données X sont convoluées avec un noyau gaussien de 2’, afin de réduire le bruit instrumental
et de limiter l’influence des erreurs sur la résolution des cartes ROSAT-PSPC.
Étant donné que nous voulons couvrir des zones du ciel plus vaste que le champ de vue de
ROSAT, nous avons utilisé les données PSPC afin de combiner plusieurs observations en une
même mosaïque. La paire A399-A401 est contenue dans une seule observation, cependant nous
utilisons tout de même deux observations diﬀérentes (rp800182n00 et rp800235n00) afin d’ac-
croître la statistique des observations, nous obtenons un temps d’exposition total de '14 ks. Dans
le cas de A3391-A3395, la séparation sur le ciel est plus large, ce qui implique l’utilisation d’au
moins deux observations. Nous avons combiné les deux observations disponibles : rp800079n00
(2.5 ks centré sur A3395) et rp800080n00 (6 ks centré sur A3391).
9.3 Modélisation des amas, l’effet tSZ et l’émission X
Un point clef de notre analyse est une estimation robuste du signal pouvant être imputé
aux amas de galaxies en X et par l’eﬀet tSZ. Cette estimation sera utilisée par la suite pour
soustraire la contribution des amas de galaxies au signal tSZ total observé par Planck. Cette
section présente une description de la modélisation des émissions des amas de galaxies pour les
cas A399-A401 et A3391-A3395.
9.3.1 Modèle de profil de pression
Les émissions X et tSZ peuvent être calculées à partir des profils de température et de
densité des électrons du gaz chaud. Nous utiliserons dans la suite l’hypothèse que les amas sont
en équilibre thermique à une température constante, le profil de pression permettant ainsi de
rendre compte du profil de densité.
β-model
Le profil isotherme nommé β − model est le profil ayant été le plus intensivement utilisé
pour la modélisation du profil de densité des amas de galaxies, bien que les observations aient
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montré que ce modèle était trop simple et ne saurait rendre en compte en détails du milieu
intra-amas, ce dernier permet l’estimation du comportement du gaz avec un nombre restreint de
paramètres. Dans notre cas, nous nous intéressons à la soustraction de l’essentiel du signal et
non à la description détaillée de l’intérieur des amas de galaxies. Nous pourrons donc utiliser ce
modèle sans pâtir de ses faiblesses.
GNFW
Nous utiliserons également un proﬁl de la forme GNFW [Nagai et al. 2007a], qui a déjà été
intensivement discuté dans le chapitre 8. Ce proﬁl a permis de modéliser avec précision le proﬁl
de pression pour les amas de l’échantillon XMM − ESZ pour lesquels on obtient un χ2ndf de
0.9 pour le meilleur ajustement. De même, ce modèle a su montrer son eﬃcacité pour l’amas
de Coma [Planck Collaboration et al. 2012b] où il a permis un ajustement précis du proﬁl de
pression de l’amas malgré une morphologie très perturbée.
Construction des cartes de modèle pour l’effet tSZ et l’émission X
Pour l’émission tSZ, nous intégrons la pression le long de la ligne de visée sur un rayon de
5 ⇥ R500. La carte résultante du paramètre de Compton est convoluée par un lobe gaussien de
7.18 arcminutes pour être comparable avec les cartes obtenues à partir des données Planck.
Pour l’émission X nous supposons un amas isotherme et donc déduisons le proﬁl de densité à
partir du proﬁl de pression. Nous calculons alors la brillance de surface de l’amas en intégrant
le carré de la densité le long de la ligne de visée jusqu’á un rayon de 5 R500. Une carte X en
coups par seconde est obtenue à partir de cette brillance en utilisant le modèle MEKAL [Mewe
et al. 1985,Mewe et al. 1986,Kaastra 1992,Liedahl et al. 1995] pour l’émission de l’amas, le modèle
WABS [Morrison & McCammon 1983] pour l’absorption par l’hydrogène neutre le long de la ligne
de visée ainsi que la réponse des instruments du satellite ROSAT utilisés pour eﬀectuer la mesure.
CR = RESP ? [MEKAL(ne, Te, z, ab)⇥WABS(l, b, nH)] (9.1)
avec CR le nombre de coups par seconde observé, RESP est la réponse du détecteur, ne la den-
sité électronique, Te la température électronique, z le décalage vers le rouge, ab est la métallicité,
l la longitude, b la latitude et nH la densité de colonne d’hydrogène neutre.
Nous avons converti le proﬁl de densité en taux de coups dans le détecteur ROSAT-PSPC, en
utilisant le modèle MEKAL que nous avons décrit et en tenant compte de l’absorption, via XS-
PEC [Arnaud 1996]. Le modèle MEKAL permet de connaître le nombre de photons émis à une
longueur d’onde donnée par unité de volume en fonction de la densité électronique, la température
et la métallicité, ainsi que le décalage vers le rouge pour pouvoir convertir ces unités de volume
en unités angulaires sur le ciel et tenir compte du décalage en fréquence subi par les photons
X (ce qui dans le cas d’un spectre EM non plat, type rayonnement bremsstrahlung, modiﬁe le
nombre de coups eﬀectivement détectés dans une bande en fréquence donnée). Le modèle WABS
utilise des cartes de densité de colonne de HI [Dickey & Lockman 1990,Kalberla et al. 2005] pour
estimer l’eﬀet de l’absorption le long de la ligne de visée. La carte ﬁnale est convoluée avec un
lobe gaussien de 2 arcminutes pour être comparée avec les cartes ROSAT dégradées à 2 arcmi-
nutes que nous utilisons. Les deux cartes X et tSZ subissent ﬁnalement la même reprojection que
les cartes observées de façon à reproduire au mieux la même chaîne d’analyse pour le modèle et
les observations.
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Figure 9.3 – De gauche à droite et de haut en bas nous présentons la carte MILCA, le résidu
pour le β-model et les modèles GNFW1 et GNFW2 décrits dans le texte.
9.3.2 Ajustement des émissions tSZ et X-ray
Nous avons utilisé deux modèles (β et GNFW) aﬁn d’ajuster les émissions tSZ et X pour les
paires A399-A401 et A3395-A3391. Pour le β-model, nous avons ajusté la densité centrale ne0
et le rayon caractéristique rc de chaque amas de galaxies. Pour le modèle GNFW nous avons
eﬀectué deux ajustements distincts : GNFW1 et GNFW2. Pour le premier, nous avons ﬁxé la
pente externe β et ajusté les autres paramètres. Pour le second c500, γ la pente interne et ↵, la
pente intermédiaire, sont ﬁxées aux valeurs du proﬁl de pression universel [Arnaud et al. 2010]
et les paramètres P0 et β sont laissés libres.
Nous avons ajusté chaque amas indépendamment en excluant la région entre les deux amas
(où se trouve l’excès que nous voulons mettre en évidence). Diﬀérents ajustements ont été ef-
fectués, incluant soit uniquement les données tSZ, soit les données X, soit simultanément les
deux ensembles de données X et tSZ. Les ajustements sont réalisés directement sur les cartes
présentées à la ﬁgure 9.1 aﬁn d’éviter toute perte d’information lors de la projection utilisée pour
le calcul des proﬁls. Les erreurs corrélées qui existent entre les pixels de la carte d’eﬀet tSZ sont
prises en compte lors du calcul de la fonction de vraisemblance (qui est calculée en supposant
des erreurs gaussienne) utilisée pour l’ajustement. Dans le cas de l’ajustement conjoint à partir
des données X et tSZ les fonctions de vraisemblance sont normalisées par leur volume et ensuite
multipliées entre elles pour obtenir le meilleur ajustement.
9.3.3 Résultats pour A399-A401
Les tables 9.2,9.3 et 9.4 présentent les meilleurs ajustements pour la paire A399-A401, pour
les modèles β, GNFW1 et GNFW2 respectivement. Les cartes de résidus pour l’eﬀet tSZ sont
présentées à la ﬁgure 9.3. Nous remarquons que la température obtenue avec le modèle GNFW2
est signiﬁcativement plus faible que la température obtenue à partir des données XMM-Newton
par [Sakelliou & Ponman 2004]. Pour les deux autres modèles cette température a été ﬁxée
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Figure 9.4 – De gauche à droite et de haut en bas nous présentons la carte de coups ROSAT,
le résidu pour le β-model et les modèles GNFW1 et GNFW2 décrits dans le texte.
Table 9.2 – Meilleur ajustement pour un proﬁl de pression de type β-model. Les valeurs de kT
et Rmax ont été ﬁxées aux valeurs indiquées.
Cluster β rc (kpc) n0 (cm−3) KT (keV) Rmax (kpc)
A399 0.928 432.8 2.368× 10−3 7.23 2160
A401 0.928 298.4 5.504× 10−3 8.70 2340
A3391 0.620 213.0 2.61× 10−3 6.0 1500
A3395SW 0.673 328.0 1.17× 10−3 4.8 1400
A3395E 0.726 356.6 1.17× 10−3 5.0 1200
Table 9.3 – Meilleur ajustement pour le modèle GNFW. β et kT sont ﬁxés à des valeurs
constantes pour cette analyse.
Cluster c500 γ α β r500 (Mpc) P0 (keV / cm3) kT (keV)
A399 1.804 0.0 1.252 3.5 1.11 2.04 ×10−2 7.23
A401 2.58 0.016 1.592 3.5 1.24 3.76 ×10−2 8.47
A3391 0.69 0.0333 0.725 3.5 0.9 3.083 ×10−2 6.0
A3395SW 2.65 0.0666 2.0 3.5 1.1 0.7 ×10−2 4.8
A3395E 0.3 0.0 0.583 3.5 0.9 1.89 ×10−2 5.0
Table 9.4 – Meilleur ajustement pour le modèle GNFW2. c500, γ, ↵ et r500 sont ﬁxés aux valeurs
indiquées.
Cluster c500 γ α β r500 (Mpc) P0 (keV cm3) kT (keV)
A399 1.18 0.308 1.05 3.5 1.11 0.97 ×10−2 5.0
A401 1.18 0.308 1.05 5.0 1.24 2.4 ×10−2 6.5
A3391 1.18 0.308 1.05 3.5 0.89 0.75 ×10−2 6.0
A3395SW 1.18 0.308 1.05 3.5 0.93 0.40 ×10−2 4.8
A3395E 1.18 0.308 1.05 3.5 0.93 0.40 ×10−2 5.0
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Figure 9.5 – Comparaison entre les proﬁls tSZ et X observés et les modèles pour la paire
d’amas de galaxies A399-A401. La courbe rouge correspond au meilleur ajustement du modèle
GNFW2 sur les données. La ligne en pointillé provient du meilleur ajustement par [Sakelliou &
Ponman 2004] à partir des données X. Pour chaque ﬁgures le cadre du haut présente le proﬁl
total et le cadre du bas présente le proﬁl de résidus après soustraction du modèle GNFW2.
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à la température spectroscopique X [Sakelliou & Ponman 2004]. La métallicité a été ﬁxée à
0.2Z%. La densité de colonne d’hydrogène neutre dans la direction de la paire A399-A401 est de
nH = 1.09⇥ 1021 cm−2 [Dickey & Lockman 1990] et les décalages vers le rouge sont respective-
ment z = 0.0737 et z = 0.0724 pour A399 et A401. Pour la calcul du modèle issu de [Sakelliou &
Ponman 2004], le rayon d’intégration du modèle le long de la ligne de visée a été ﬁxé à r200. Ce
choix n’a pas de répercutions sur le résultat tant que le rayon maximal est suﬃsamment large.
Nous ne discuterons pas plus avant le désaccord entre ces deux valeurs. Notre propos est de
reproduire au mieux les proﬁls X et tSZ des amas de galaxies dans la partie externe de la paire
aﬁn de pouvoir les extrapoler dans la partie interne et ainsi soustraire la contribution des amas
ne laissant que l’excès que nous désirons caractériser.
La ﬁgure 9.3 met en évidence le résidu présent dans la partie interne de la paire après soustraction
de la contribution des amas de galaxies. Ceci s’observe aussi à la ﬁgure 9.5, en haut, qui présente
le proﬁl longitudinal d’eﬀet tSZ et le résidu après soustraction du modèle GNW2. On observe
un excès de signal prédit à partir du modèle issu des contraintes X [Sakelliou & Ponman 2004]
(en pointillé). L’origine de ce désaccord peut être une surestimation de la température (la tem-
pérature X étant pondérée par le carré de la densité, là où la température tSZ est pondérée
par la densité), ou à une surestimation de la densité dans les parties externes des amas par le
β-model ajusté sur l’émission X [Sakelliou & Ponman 2004] qui ne contraint que faiblement les
partie externe de l’amas. Une telle surestimation se répercute sur l’ensemble de la carte que nous
observons, du fait de la projection sur la ligne de visée.
Dans la ﬁgure 9.4 nous présentons la carte de ROSAT-PSPC pour la paire A399-A401 et les
résidus après soustraction des modèles β, GNFW1 et GNFW2. Nous observons que le modèle
sous estime légèrement le signal dans la partie centrale de la paire, cet excès coïncidant ainsi
avec l’excès que nous observons via l’eﬀet tSZ. Ceci s’observe également en bas sur la ﬁgure 9.5
qui présente le proﬁl X observé et le résidu obtenu pour le modèle de pression GNFW2 que nous
utilisons. Un excès similaire est également observé avec les données XMM-Newton par [Sakelliou
& Ponman 2004], pour lequel ces derniers concluent : "Qu’aucun des deux amas n’abritent un
noyau actif de galaxie, dont la présence pourrait être invoquée pour expliquer le besoin d’une
faible composante centrale supplémentaire". Le profil déduit des observations XMM-Newton est
également représenté en pointillé sur la figure, dont l’accord est excellent pour l’émission X, a
contrario de ce que l’on observe pour l’émission tSZ.
Cependant, ce désaccord n’est pas surprenant, nous avons déjà mentionné plusieurs éléments de
réponse. En eﬀet, comme là montré [Hallman et al. 2007], l’hypothèse selon laquelle l’amas serait
isotherme aﬀecte la détermination des paramètres physiques de l’amas avec les eﬀet tSZ et X.
Le profil des émissions tSZ et X ne peut être représenté de façon satisfaisante avec les mêmes
paramètres pour un β-model.
Les diﬀérences de sensibilités des 2 eﬀets (tSZ et bremsstrahlung) aux détails des distributions de
température et de densité sont également importantes, même si l’on compare les grandeurs inté-
grées Y (le paramètre de Compton intégré), et YX = kBTMgas [Kravtsov et al. 2006], le rapport
entre ces grandeurs est inférieur à 1 comme le montre diverses analyses ( [Arnaud et al. 2010,
Planck Collaboration et al. 2011q,Andersson & SPT Collaboration 2010,Rozo et al. 2012]). Ceci
est en accord avec nos résultats et confirme la nécessité d’une analyse conjointe tSZ et X-ray
pour lever les dégénérescences.
Toutefois, bien que notre description des amas soit limitée pour la partie interne de ces derniers,
elle permet une description satisfaisante de la partie externe des amas. Ceci nous permet une
soustraction eﬃcace de la contribution des amas dans la région interne à la paire.
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Figure 9.6 – Cartes du paramètre de Compton de l’eﬀet tSZ, meilleur ajustement et résidus
après soustraction de ce dernier pour la paire A3395-A3391
9.3.4 Résultats pour A3395-A3391
La modélisation du système A3395-A3391 est un déﬁ. A3395 est un système multiple formé
par au moins 3 composantes bien identiﬁées ( [Tittley & Henriksen 2001]). Pour notre propos,
nous avons considéré les deux composantes dominantes en émission X (qui seront respectivement
nommées SW et E). Le temps d’exposition plus faible pour cette paire par rapport à A399-A401
rend diﬃcile une distinction entre le bruit de fond et l’émission X diﬀuse dans la région interne
du système. Cependant, les amas qui forment le système A3395 sont clairement allongés (ceci
est également évident sur les images fournies par XMM et Chandra de ce système [Tittley &
Henriksen 2001]), ce qui ajoute à la diﬃculté de la modélisation. Dans le cas de l’eﬀet tSZ, bien
qu’un signal semble être présent dans la région interne de la paire, la modélisation est aﬀectée
par le fait que la résolution de Planck ne permet pas de distinguer les diﬀérentes composantes
du système A3391-A3395. Cependant, nous sommes en mesure de réaliser un ajustement basique
sur les données X et tSZ. Les paramètres des meilleurs ajustements pour le proﬁl de pression de
ces amas sont présentés dans les tables 9.2, 9.3 et 9.4, pour les modèle β, GNFW1 et GNFW2.
La ﬁgure 9.6 montre la carte MILCA de l’eﬀet tSZ pour la paire A3391 et A3395, le meilleur
ajustement GNFW2 et le résidu après sa soustraction. On observe la présence d’un fort excès
au centre la paire, localisé précisément dans le voisinage immédiat de A3395. Le paramètre de
Compton intégré de ce résidu est de Y = (4.5± 0.7) 10−3 arcmin2, du même ordre de grandeur
que le signal observé pour la paire A399-A401. Cependant, ce résidu est proche de la compo-
sante Nord Ouest (NW) de l’amas [Tittley & Henriksen 2001], qui n’a pas été inclue dans notre
modèle. Ceci indique qu’un modèle plus complexe est nécessaire pour eﬀectuer la soustraction
de la contribution de cet amas de galaxies. Étant donnée la complexité de la modélisation, cette
région ne permet pas de fournir des contraintes ﬁables sur les propriétés du milieu situé entre
les amas. Par conséquent, nous ne considérerons pas ce système dans la suite de notre analyse
et nous nous focaliserons sur la paire A399-A401. On retiendra cependant l’importante émission
tSZ dans le secteur NW de A3395 en comparaison de la très faible émission X dans le même
secteur, ce qui met de nouveau en évidence la capacité de l’eﬀet tSZ à sonder des composantes
du gaz intra-amas peu visibles en X.
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9.4 Analyse du résidu inter-amas
9.4.1 Modélisation du résidu
Aﬁn de modéliser l’excès de signal que nous avons détecté entre les amas A399 et A401 nous
avons considéré deux approches : (1) Un amas supplémentaire entre les deux amas A399 et A401,
(2) Une structure ﬁlamentaire reliant les deux amas, décrite par un modèle paramétrique.
Amas additionnel
Ici nous avons émis l’hypothèse que le signal que nous observons pourrait provenir d’un
amas à haut redshift se trouvant derrière les amas A399 et A401. Nous allons donc modéliser la
contribution d’un tel amas au signal total observé. Pour simpliﬁer la modélisation nous avons
considéré que les propriétés de l’amas de galaxies sont complètement déﬁnies par son redshift z
et sa masse M500, qui seront donc les paramètres libres de notre modèle. À partir de M500, nous
calculons la valeur de R500 en utilisant la valeur de la densité critique à un redshift z donné et
nous utilisons une relation d’échelle pour déterminer la température de l’amas (qui est supposé
isotherme). Finalement nous utilisons un proﬁl de pression universel pour décrire la répartition
de pression au sein de l’amas.
Structure filamentaire
Dans ce cas nous supposons que la région entre les amas peut être décrite par un ﬁlament,
que nous décrirons comme un tube orienté de façon perpendiculaire à la ligne de visée. Nous
supposons également une température isotherme pour le ﬁlament. Pour la densité électronique
dans le ﬁlament, nous avons considéré un modèle dépendant de sa densité, de sa température et
de son rayon. Le proﬁl utilisé pour la densité, et par extension pour la pression est donné par :
ne(r) =
ne(0)⇣
1 + ( rrc )
2
⌘ 3
2
β
, (9.2)
avec β = 4/3 et rc = 10 arcminutes. Les paramètres libres du modèle sont la température T et
la densité électronique centrale ne(0). La valeur de β est ﬁxée en utilisant un modèle de ﬁlament
non magnétisé isotherme [Ostriker 1964]. Le rayon rc est contraint par l’extension du résidu
(supposé à symétrie cylindrique) dans la direction orthogonale à la ligne de visée et à la direction
reliant les deux amas. Les bords du ﬁlament dans la direction longitudinale sont placés à une
distance R500 des centres respectifs des amas de galaxies.
9.4.2 Le cas de la paire A399-A401
À partir des trois modèles de proﬁls de pression décrits précédemment nous avons calculé le
résidu d’eﬀet tSZ et d’émission X. La quantité de signal présente dans la région entre les amas
est alors utilisée pour contraindre les paramètres physiques de l’objet à la source du résidu sous
l’hypothèse d’un troisième amas où l’hypothèse d’un ﬁlament.
Dans le cas d’un amas additionnel situé en arrière plan de la paire A399-A401, nous obtenons
la fonction de vraisemblance présentée à la ﬁgure 9.7 les intervalles de conﬁance à 68, 95.5 et
99% pour z et M500. Un amas produisant un tel signal tSZ avec un signal X si faible devrait se
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Figure 9.7 – Contraintes sur z et M500 dans le cas d’un amas de galaxies supplémentaire
en arrière plan de la paire A399-A401. En bas à gauche la fonction de vraisemblance avec les
intervalles de conﬁance à 68, 95 et 99%. En haut et en bas à droite sont représenté les fonctions
de vraisemblance marginalisée respectivement pour z et M500.
trouver à un redshift de 1.95 et être très massif M500 = 2.4⇥ 1015M%. Ce résultat nécessiterait
l’existence d’un amas extrêmement massif à très haut redshift. Ceci n’est pas en accord avec nos
connaissances sur la formation des structures, qui prédisent que les amas massifs se forment à
bas redshift (voir par exemple la ﬁgure 2 de [Harrison & Coles 2012]).
Le meilleur ajustement dans le cas d’un ﬁlament est présenté à la ﬁgure 9.8 avec les intervalles
de conﬁance à 68, 95.5 et 99% pour T et ne(0). Nous obtenons une température pour le ﬁlament
de (7.08± 0.85) keV et une densité électronique centrale de (3.72± 0.17) 10−4 cm−3. Ce résultat
est cohérent avec les résultats présentés par [Sakelliou & Ponman 2004]. La ﬁgure 9.9 présente
les proﬁls et résidus pour l’eﬀet tSZ et l’émission X après soustraction des modèles d’amas de
galaxies et de ﬁlament. Nous observons que l’excès d’eﬀet tSZ dans la région entre les deux amas
est bien décrit par un modèle de forme ﬁlamentaire. Le paramètre de Compton intégré de la
région centrale est Y = (6.1± 0.7) 10−3 arcmin2.
Ces résultats sont donc en faveur de l’hypothèse d’une structure ﬁlamentaire reliant les deux
amas de galaxies A399 et A401.
9.5 Comparaison avec des simulations hydrodynamiques
Nous avons appliqué l’analyse complète décrite dans la section précédente à des simula-
tions hydrodynamiques d’une région ayant des propriétés similaires à celle de notre paire A399-
A401 [Dolag et al. 2006]. Contrairement aux simulations présentées dans [Dolag et al. 2006],
ces simulations ont été réalisées en tenant compte du refroidissement radiatif, du réchauﬀement
par un rayonnement de fond UV et des processus de formation d’étoiles, basé sur une approche
par sous résolution, pour une description multiphase de la formation des structures dans le
milieu interstellaire [Springel & Hernquist 2003]. Les simulations prennent aussi en compte l’in-
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Figure 9.8 – Contraintes sur la température et la densité du ﬁlament dans la région située entre
les deux amas A399-A401. En bas à gauche, la fonction de vraisemblance avec les intervalles
de conﬁance à 68, 95 et 99%. En haut et en bas à droite sont représentés les fonctions de
vraisemblance marginalisées respectivement pour la température et densité électronique. Il est
important de remarquer la haute température que nous obtenons ' 7 KeV, en accord avec la
température spectroscopique X [Sakelliou & Ponman 2004]
jection d’éléments lourds formés dans les étoiles issues de l’histoire passée de l’Univers [Tornatore
et al. 2004,Tornatore et al. 2007]. Ceci est réalisé en prenant en compte la contribution des su-
pernovæ de type-II et de type-Ia. L’énergie et les éléments lourds sont injectés progressivement
au cours du temps, en accord avec la durée de vie des diﬀérentes populations d’étoiles. Ces
simulations incluent également la dépendance entre le refroidissement du gaz et la métallicité
locale [Salpeter 1955].
Nous avons concentré notre analyse sur un système de deux amas entamant un processus de
fusion et ayant des caractéristiques physiques similaires à celles de la paire d’amas A399-A401.
Dans la simulation, un amas avec une masse Viriel de 6.5 ⇥ 1014 M%/h (halo d) fusionne avec
un amas possédant une masse de 1.1⇥ 1015 M%/h (halo b), à z = 0.07. Les deux systèmes sont
séparés par une distance physique de 4 Mpc/h, qui est très comparable au cas de A399-A401
dont la distance projetée est de ' 3 Mpc. D’avantage de détails sur la géométrie de ce système
peuvent être trouvés dans [Dolag et al. 2006]. La Figure 9.10 présente la carte de paramètre de
Compton obtenue après multiplication par 106. Elle inclue la résolution instrumentale, les eﬀets
de projection et le bruit instrumental (simulé à partir du bruit présent dans la carte MILCA en
utilisant des simulations Monte Carlo voir chapitre 5). Après soustraction du meilleur ajuste-
ment (en haut à gauche de la ﬁgure), nous ajustons le résidu (en bas de la ﬁgure) avec le modèle
de ﬁlament décrit précédemment. Nous retrouvons pour le paramètre de Compton intégré une
valeur de Y = (3.5 ± 0.7) ⇥ 10−3 arcmin2, ce qui est en accord avec la valeur du signal sur la
carte d’entré Yinput = 3.2⇥ 10−3 arcmin2.
Nous avons tracé l’origine des particules dans la simulation numérique qui sont à l’origine
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Figure 9.9 – De gauche à droite : proﬁl longitudinal tSZ (en haut) et X (en bas), les données
Planck et ROSAT (point noire), le modèle total (ligne rouge), la contribution des amas de la
paire (bleu claire) et le ﬁlament seul (bleu foncé).
9.5. Comparaison avec des simulations hydrodynamiques 175
Figure 9.10 – De gauche à droite et de haut en bas : Carte du paramètre de Compton (y⇥ 106)
pour le halo (b) dans les simulations numériques, modélisation des amas de la paire et résidus
après soustraction.
du signal que nous observons dans la carte de paramètre de Compton obtenue à z=0.07. Nous
distinguons les particules provenant de la partie principale d’un des deux amas de galaxie (en
dessous de 0.5 Rvir) et les particules appartenant au ﬁlament. Ces dernières sont sélectionnées
comme étant contenues dans un cylindre de 1 Mpc/h de diamètre entre les deux amas et se trou-
vant au-delà de 0.5 Rvir. Nous déﬁnissons également les particules composant la partie interne
du ﬁlament comme étant contenues dans un cylindre de 0.5 Mpc/h de diamètre entre les deux
amas et au delà de 0.75 Rvir. Sur la ﬁgure 9.11 sont représentées les diﬀérentes populations de
particules ainsi que leur évolution au cours du temps pour diﬀérentes valeurs du redshift.
En allant à rebours dans le temps z=0.1, z=0.2 et z=0.3 (correspondant à 0.4, 1.5 et 2.5 Giga
ans) on trouve l’origine des particules composant la structure ﬁlamentaire. Étant donnée l’origine
de ces particules, le milieu inter-amas à z=0.07 est peuplé par deux populations distinctes. L’une
de ces composantes vient du matériel qui appartient à la partie extérieure d’un des amas à z=0.3
et la deuxième provient d’une structure très diﬀuse, qui relie les deux amas. Cette structure a
une forme de "feuille". Les particules constituant la partie interne de l’amas ont pour origine des
régions situées à des distances plus grande que 0.5 Rvir au cours de ces dernières 2.5 milliard
d’années.
Ceci est plus évident sur la figure 9.12, qui présente la distribution des particules au cours du
temps de façon plus lisible. Dans ce cas, les particules sont agencées en fonction de la distance
minimum à un amas. En nous focalisant sur la partie interne du filament (en bleu claire), seule
une petite partie des particules de cette région se trouvent à des distances plus proched que 0.5
Rvir d’un des amas à z=0.3. Plus de la moitié proviennent des régions situées entre 0.5 Rvir < R
< Rvir et une fraction non négligeable proviennent de régions au delà de Rvir. Ces simulations
mettent donc en évidence le fait que cette région pourrait être peuplée par un mélange de parti-
cules provenant du milieu des amas et du milieu inter-galactique.
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Figure 9.11 – Projections selon les axes (x,y et z) des particules dans la simulation numérique.
La ligne supérieure représente la simulation à z=0.07. Les lignes suivantes représentent les cas
à z=0.1, z=0.2 et z=0.3. Les particules ont été colorées avec un code de couleur en fonction de
leurs positions : Vert/bleu pour les particules appartenant à un amas de galaxies, rouge pour la
région du ﬁlament et cyan pour la partie centrale du ﬁlament. Les cercles jaunes marquent le
rayon Viriel de chaque amas.
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Figure 9.12 – Évolution de la distribution radiale des particules par rapport au centre de l’amas
le plus proche. Le code de couleur est le même que pour la ﬁgure 9.11.
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9.6 Discussion et conclusions
La présence du signal tSZ signiﬁcatif observé entre la paire d’amas A399 et A401, combi-
née avec le faible ﬂux observé en X, met en évidence la possibilité de l’existence d’un ﬁlament
connectant les deux amas de ce système. La fusion des deux amas contribue à l’augmentation de
la pression, ce qui ampliﬁe l’eﬀet tSZ produit. Ces résultats sont en accord avec ce que prédisent
les simulations numériques actuelles, dans lesquelles les parties internes des amas en interaction
peuvent présenter un signal tSZ signiﬁcatif [Dolag et al. 2006].
Pour le cas de la paire d’amas A399-A401, des études précédentes ont montré que le milieu
inter-amas est compressé par le processus de fusion [Fujita et al. 1996,Sakelliou & Ponman 2004].
[Akahori & Yoshikawa 2008] ont étudié l’instabilité de se système avec des données simulées et
trouvent qu’il pourrait exister un choc signiﬁcatif au bord de la région reliant les deux amas. Ce
choc pourrait expliquer une augmentation de l’eﬀet tSZ (comme pour l’amas de Coma). Aussi,
les observations de Suzaku montrent une métallicité élevée de 0.2 Z% [Fujita et al. 2008]. Ces
travaux ont permis d’estimer que le pont de matière devrait avoir une densité électronique de
ne ⇠ 10−4 cm−3 ( [Fujita et al. 1996], [Sakelliou & Ponman 2004], [Fujita et al. 2008]).
La séparation apparente sur le ciel entre les deux amas est de ' 3 Mpc. Cependant, du fait de la
légère diﬀérence de redshift entre les deux amas, la distance physique est de ' 5 Mpc. Donc les
amas sont séparés par une distance plus grande que leur rayon Viriel respectif. En conséquence,
nous pouvons conclure que le signal observé par Planck dans la région inter-amas est dû, en
grande partie tout du moins, à des baryons se trouvant en dehors des amas de galaxies.
Le ﬂux tSZ observé ne peut, au regard du faible signal X mesuré, être produit par un amas se
trouvant en arrière plan de la paire. De plus, les simulations numériques impliquent qu’une partie
de la matière contribuant au signal provient des régions extérieures aux amas.
Le pont de matière observé par Planck constitue ainsi une phase dense et chaude du milieu
inter-amas, et montre la présence de baryons en dehors des amas de galaxies.
Conclusions et Perspectives
L’objectif principal de ce travail a été la présentation de quelques étapes clefs d’une chaine
d’analyse permettant d’arriver à des résultats physiques à partir de données ordonnées en temps
du satellite Planck. Je me suis tout particulièrement focalisé sur l’eﬀet Sunyaev-Zel’dovich
thermique produit par les amas de galaxies. Ceci a permis ainsi une comparaison entre les
grandes structures observées dans l’Univers et les simulations hydrodynamiques reposant sur
notre connaissance actuelle du processus de formation des structures.
Dans une première partie, j’ai présenté est la caractérisation du bruit présent dans les don-
nées ordonnées en temps du satellite Planck. Ceci à permis l’exclusion et la correction des
échantillons de données contaminées par des eﬀets systématiques tels que les sauts de ligne de
base (1% des données) et le RTS (environ 5% des données). Ainsi ces sources de contaminations
n’ont pas été projetées sur le ciel à l’étape de construction des cartes. Ce travail a permis de
garantir un faible niveau de contamination par des sauts de ligne de base (avec une amplitude
inférieur à 0.4 σ) et par le RTS (avec une amplitude inférieur à 0.2 σ).
Dans la seconde partie de mon travail, je me suis focalisé sur le développement d’une tech-
nique de séparation de composantes : la méthode MILCA. Cette méthode s’est révélé performante
dans le cadre de l’extraction de l’eﬀet tSZ. Cette méthode peut aussi être appliquée en vue de
construire des cartes de l’émission des raies moléculaires de CO. Cette dernière application n’a
pas été développée au cours de ce manuscrit, mais fera l’objet d’une prochaine publication de
la collaboration Planck. Cette approche présente l’avantage d’être complètement linéaire, per-
mettant ainsi une propagation simple des incertitudes. De plus, nous n’utilisons que les données
issues de l’expérience Planck pour la combinaison linéaire. Ceci permet un meilleur contrôle
des eﬀets systématiques.
Les cartes obtenues se sont révélées compétitives vis à vis d’autres méthodes existantes, et ont été
utilisées dans le cadre de la collaboration Planck en vue d’extraire des informations physiques.
J’ai discuté la manière optimale d’utilisation de MILCA en vue de construire des cartes de l’eﬀet
tSZ. Pour les cartes de l’eﬀet tSZ, la résolution angulaire de 7 arcminutes est à priviligier, ajouter
une contrainte sur le spectre EM du CMB permet de réduire le biais et les fréquences pour la
reconstruction de l’eﬀet tSZ clés sont 143, 217 et 353 GHz. Nous avons également discuté les
diﬀérentes sources de contamination présentes dans nos cartes, dont les principales sont le Fond
Diﬀus Infrarouge (CIB) et de façon locale les sources ponctuelles radio et infrarouge.
La troisième partie de cette thèse a présentée quelques unes des analyses physiques où la
méthode MILCA à été utilisée et où j’ai contribué fortement. Dans un premier temps, j’ai par-
ticipé à la validation des candidats amas de galaxies détectés en aveugle sur le ciel, permettant
ainsi la construction d’un catalogue d’amas avec un haut niveau de pureté. Ceci constistue une
contribution à la construction de l’Early SZ (ESZ) catalogue qui comporte 189 amas de galaxies
détectés via l’eﬀet tSZ. Dans ce travail nous avons pu mettre en évidence la capacité de la mission
Planck à fournir une mesure de précision de l’eﬀet tSZ en provenance des amas de galaxies.
Ensuite, j’ai présenté le travail eﬀectué au sein de la collaboration Planck en vue de placer
des contraintes sur le proﬁl de pression des amas de galaxies en utilisant conjointement des
contraintes tSZ et des contraintes X avec l’échantillon XMM-ESZ. Nous avons mis en évidence
le fait que la dispersion des simulations numériques englobe les observations dans les régions ex-
ternes des amas de galaxies. Nous notons tout particulièrement que les simulations numériques
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incluant l’eﬀet de réinjection d’énergie par les processus astrophysiques dans le milieu intra-amas
sont en meilleur accord avec le proﬁl empilé observé. Finalement, j’ai proposé une étude détaillée
d’un système binaire d’amas de galaxies (A399-A401) et mis en évidence la présence de baryons
en dehors des amas de galaxies. Ces baryons présentent une distribution spatiale en accord avec
ce que prédisent les simulations numériques. Ceci atteste de la présence de baryons dans une
phase chaude et dense hors des amas de galaxies qui s’agence sous forme de ﬁlaments reliant les
amas de galaxies.
Cette thèse permet de conclure que les observations de l’eﬀet tSZ produit par les amas de
galaxies observés via le satellite Planck valident le réalisme des simulations hydrodynamiques
produites à partir de notre compréhension de la formation des structures. Ceci atteste que notre
vision moderne de la formation des structures est en adéquation avec ce que nous pouvons obser-
ver. Aﬁn d’aller plus loin et pouvoir étudier le cœur des amas de galaxies et les sous structures des
amas de galaxies avec l’eﬀet tSZ, l’utilisations d’instruments à haute résolution angulaire et haute
sensibilité sera nécéssaire. De tels perspectives sont oﬀertes via l’utilisation de larges matrices de
détecteurs bolométriques, ou encore de façon plus prospective, de matrices de KIDs [Monfardini
et al. 2012].
Liste de publications
Pour clore cette thèse, je donne une liste des publications dont je suis signataire accompagnée de
brèves descriptions de la contribution que j’ai apportée à ces publications au cours de ma thèse.
Les papiers listés ci-dessous le sont par ordre d’importance de ma contribution, de ceux auxquels
j’ai le plus contribué, jusque ceux où ma contribution a été moindre.
– MILCA : A Modified Internal Linear Combination Algorithm for the extraction
of spectral emissions [Hurier et al. 2010] : J’ai développé et implémenté la méthode
MILCA (voir chapitre 5).
– Planck intermediate results. VIII. Filaments between interacting clusters
[Planck Collaboration et al. 2012e] : J’ai réalisé la construction des cartes du pa-
ramètre de Compton utilisées. J’ai eﬀectué l’ajustement de la contribution des amas de
galaxies sur les données Planck et ROSAT. Finalement, j’ai analysé et modélisé le résidu
observé entre les amas de galaxies (voir chapitre 9).
– Planck Intermediate Results. V. Pressure profiles of galaxy clusters from
the Sunyaev-Zeldovich effect [Planck Collaboration et al. 2012c] : J’ai réalisé la
construction des cartes du paramètre de Compton utilisées, développé la méthode d’ex-
traction des proﬁls de pression, ainsi que le traitement statistique des proﬁls de l’eﬀet tSZ
extraits des cartes du paramètre de Compton (voir chapitre 8).
– Planck Intermediate Results. X. Physics of the hot gas in the Coma clus-
ter [Planck Collaboration et al. 2012b] : J’ai réalisé la construction des cartes du
paramètre de Compton utilisées et développé la méthode statistique utilisée pour traiter
les incertitudes dans les cartes du paramètre de Compton.
– Planck early results. VIII. The all-sky early Sunyaev-Zeldovich cluster sample
[Planck Collaboration et al. 2011i] : J’ai participé au processus de validation des
candidats du catalogue, via la construction de cartes de l’eﬀet tSZ, la mesure de ﬂux par
photométrie d’ouverture, la corrélation avec d’autres émissions astrophysiques et la mesure
du spectre EM des candidats (voir chapitre 7).
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– Planck early results. IX. XMM-Newton follow-up for validation of Planck
cluster candidates [Planck Collaboration et al. 2011r] : J’ai participé à la sélection
des amas observés avec le satellite XMM-NEWTON, en me basant sur la qualité du signal
tSZ présent dans les données de Planck.
– Planck Intermediate Results. I. Further validation of new Planck clusters
with XMM-Newton [Planck Collaboration et al. 2011p] : J’ai participé à la sélection
des amas observés avec le satellite XMM-NEWTON, en me basant sur la qualité du signal
tSZ présent dans les données Planck.
– Planck Intermediate Results. IV. The XMM-Newton validation programme
for new Planck galaxy clusters [Planck Collaboration et al. 2012f] : J’ai participé
à la sélection des amas observés avec le satellite XMM-NEWTON, en me basant sur la
qualité du signal tSZ présent dans les données de Planck.
– Planck early results. XXVI. Detection with Planck and confirmation by
XMM-Newton of PLCK G266.6-27.3, an exceptionally X-ray luminous and
massive galaxy cluster at z ' 1 [Planck Collaboration et al. 2011o] : J’ai réalisé
la carte de l’eﬀet tSZ autour de la position de l’amas de galaxies, eﬀectué la mesure de Y
dans la carte du paramètre de Compton MILCA et eﬀectué la mesure du spectre EM de
l’amas dans les diﬀérents canaux d’observation de Planck.
– Planck intermediate results. VI : The dynamical structure of PLCKG214.6+37.0,
a Planck discovered triple system of galaxy clusters [Planck Collaboration
et al. 2012d] : J’ai réalisé la construction de la carte du paramètre de Compton, ainsi
que la caractérisation des erreurs dans cette carte. J’ai également pris part à l’analyse des
incertitudes de reconstruction de la position des amas de galaxies dans le cas d’un faible
rapport signal sur bruit dans les données de Planck.
– Planck Intermediate Results II : Comparison of Sunyaev-Zeldovich measure-
ments from Planck and from the Arcminute Microkelvin Imager for 11 galaxy
clusters [Planck et al. 2012] : J’ai construit les cartes du paramètre de Compton avec
les données de Planck, autour des 11 amas inclus dans la comparaison.
– Planck intermediate results. III. The relation between galaxy cluster mass
and Sunyaev-Zeldovich signal [Planck Collaboration et al. 2012a] : J’ai participé
au control de la qualité du signal tSZ présent dans les données de Planck.
Et enﬁn, je présente une liste de publications à venir au sein de la collaboration Planck où
ﬁgurera une partie de mon travail de thèse. Ces travaux ne sont pas présentés dans ce manuscrit,
car certaines analyses sont toujours en cours ou n’ont pas encore été publiées par la collaboration
Planck. Leur inclusion dans ce manuscrit aurait impliquée une défense à huis clos ce qui aurait
empéché une diﬀusion de ce manusrit.
– Construction d’une carte d’effet tSZ tout le ciel et mesure du spectre depuis-
sance de l’effet tSZ : J’ai procédé à la construction d’une carte tout le ciel de l’eﬀet tSZ
ainsi qu’à la réalisation d’une étude des principaux eﬀets systématiques présents dans les
cartes de l’eﬀet tSZ. De même, j’ai travaillé à la caractérisation du bruit instrumental, cor-
rélé et inhomogène, présent dans les cartes de l’eﬀet tSZ. J’ai aussi pris part à l’analyse des
spectres de puissances des diﬀérentes cartes de l’eﬀet tSZ. Finalement, j’ai étudié l’impact
de la contamination par d’autres composantes astrophysiques sur des simulations PSM et
dans les données de Planck.
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– Comparaison des cartes de l’effet tSZ pour différentes méthodes de séparation
de composantes : J’ai eﬀectué la comparaison des cartes de l’eﬀet tSZ produites à partir
de diﬀérentes méthodes de séparation de composantes (principalement MILCA, GMCA et
NILC) sur des simulations et dans les données d’HFI.
– Production des cartes de CO : J’ai construit des cartes de l’émission CO à partir
des cartes de HFI en utilisant la méthode MILCA. Des cartes à 115, 230 et 345 GHz
ont été produites. J’ai également réalisé la caractérisation des incertitudes et des eﬀets
systématiques sur ces cartes. J’ai également procédé à la comparaison entre les cartes de
CO issus de Planck et des cartes de CO issus de données ancillaires.
– Analyse des cartes de CO : J’ai participé à l’analyse des cartes physique des cartes
de CO en étudiant le comportement du rapport entre les raies à 115, 230 et 345 GHz en
fonction des diﬀérents nuages moléculaires.
– Effet de fuite entre les paramètres de Stokes : J’ai travaillé sur la correction d’un
eﬀet systématique intervenant lors de la construction des cartes entrainant le mélange
des paramètres de Stokes pour les composantes dont le spectre EM est diﬀérent de celui
du CMB. Cette correction est une étape clef pour les analyses de la polarisation, tout
particulièrement dans le plan galactique.
– Traitement des données de Planck : J’ai participé à la caractérisation du bruit dans
les données ordonnées en temps du satellite Planck (voir chapitre 4).
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Résumé
Cette thèse est consacrée à la mesure de l’effet Sunyaev-Zel’dovich thermique (tSZ) ainsi qu’à la
caractérisation des amas de galaxies observés via cet effet. Les travaux que nous avons réalisés s’inscrivent
dans le cadre de l’analyse des données du satellite Planck. Cette thèse débute par une description
du modèle de Big Bang chaud, du Fond Diffus Cosmologique (CMB), de la formation des structures
et de l’interaction entre le CMB et le gaz chaud d’électrons des amas de galaxies : l’effet tSZ. Ensuite,
un état des lieux des contraintes existantes sur le modèle standard de la cosmologie et des expériences
dédiées à la mesure de l’effet tSZ est dressé. Une deuxième partie est dédiée à la présentation du
satellite Planck et d’effets systématiques dans les données ordonnées en temps de l’instrument HFI.
Une troisième partie porte sur la mise en place d’une méthode de séparation de sources (MILCA)
en vue d’extraire des composantes astrophysiques à partir de mesures multi-composantes et multi-
canal, ainsi que son application à l’extraction de l’effet tSZ. Dans une dernière partie nous utilisons
les cartes de l’effet tSZ que nous avons construites, et en faisons l’analyse dans l’optique de valider
les candidats amas de galaxies du catalogue Early-SZ (ESZ), d’étudier le profil de pression du gaz
chaud d’électrons présent dans les amas de galaxies et de chercher une phase chaude et dense de matière
baryonique sombre diffuse (WHIM ) sous forme de filaments entre des systèmes binaires d’amas de galaxies.
Mots-clés : cosmologie, amas de galaxies, CMB, effet Sunyaev-Zel’dovich, Planck, analyse
de données.
Abstract
This thesis is dedicated to the study of thermal the Sunyaev-Zel’dovich (tSZ) effect and to the
characterization of galaxy clusters via this effect. This work is performed within the framework of the
Planck satellite data analysis. First, this thesis gives a description of the Big Bang model, structure
formation theory and the interaction between the CMB and the gaz of hot electrons in galaxy clusters : the
tSZ effects. Then, we present the Planck experiment and the analysis of it’s data. Part two is devoted to
the presentation of systematic effects and their correction. In particular, we deal with systematics in the
time ordered data. A third part is dedicated to the development and implementation of a new component
separation method : MILCA. We also discuss the application of this method to the Planck data for the
extraction of the tSZ component. Finally, we use and analyze the tSZ Planck maps, in order to validate
galaxy cluster candidates of the Early SZ (ESZ) catalog, to study the pressure profile of the gaz of hot
electrons present in galaxy clusters and to search for the detection of a dense and warm phase of the
diffuse dark baryonique matter (WHIM) in the form of filaments between binaries systems of galaxy clusters.
Keywords : cosmology, galaxy clusters, CMB, Sunyaev-Zel’dovich effect, Planck, data ana-
lysis.
